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Introduction
« C’est creux... jusqu’a` l’infini... et... Oh ! C’est plein d’e´toiles ! »
Arthur Charles Clarke, 2001, L’odysse´e de l’espace
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14 INTRODUCTION
Demandez a` l’homme de la rue combien d’e´toiles il pense pouvoir observer par une
nuit sans Lune et sans nuages, il vous re´pondra a` coup suˆr des millions. Demandez-
lui quelle est la porte´e de ce qu’il observe, ce sera l’infini. Mais la re´alite´ est bien
moins poe´tique. Seuls quelques milliers d’e´toiles sont observables par une belle nuit
d’e´te´ pour un observateur de l’he´misphe`re Nord. De meˆme les e´toiles les plus loin-
taines sont a` quelques milliers d’anne´es-lumie`re seulement, et l’astre le plus lointain
discernable par l’œil humain est la Galaxie d’Androme`de, distante de deux mille
anne´es-lumie`re. Meˆme si les chiffres peuvent sembler de prime abord... astrono-
miques, on reste bien loin des infinis populaires.
Mais dans quelle mesure l’Univers est-il plein ? Est-il re´ellement plein ? Et seule-
ment d’e´toiles ? Pour apporter une partie de la re´ponse, il faut remonter aux jeunes
aˆges de l’Univers. Le sce´nario commune´ment admis pre´dit la naissance de l’Univers
il y a environ quinze milliards d’anne´es lors du Big Bang, « explosion » primordiale
a` l’origine de tout : espace, matie`re et temps. S’interroger sur ce qu’il y avait avant le
Big Bang n’a pas de sens en soi : il n’y a pas eu d’« avant ». De meˆme demander ou`
se trouve l’Univers trouve la meˆme pirouette pour re´ponse : il n’y a pas d’« ailleurs »,
l’Univers constitue le partout et se trouve nulle part.
D’un e´tat infiniment chaud et dense a` son commencement, l’Univers n’est pas
reste´ longtemps domine´ par l’homoge´ne´ite´. Par un processus mal cerne´ (ou difficile-
ment explicable), des surdensite´s de matie`re sont apparues au sein du jeune Univers,
alors meˆme que tout n’e´tait que soupe de matie`re et de lumie`re. Ces surdensite´s n’ont
cesse´ de croˆıtre, accre´tant la matie`re voisine pourtant encline a` se disperser dans le
flot de l’expansion de l’Univers. De ces surdensite´s, des grandes structures sont ne´es,
d’autant plus massives quand on les conside`re dans l’Univers re´cent. L’astronome
observe alors aujourd’hui des entite´s dont la masse atteint pre`s de un million de mil-
liards de fois la masse du Soleil : les amas de galaxies. Ils sont eux-meˆmes divise´s en
sous-structures : les galaxies et le gaz intergalactique qui les relie baignent dans un
vaste halo de matie`re dont la nature reste inconnue. Seule certitude : cette matie`re,
incapable de rayonner le moindre photon, est noire. Il n’en reste pas moins que les
amas de galaxies sont les structures gravitationnellement lie´es les plus massives de
l’Univers1.
L’e´tablissement de la the´orie de la Relativite´ Ge´ne´rale par Einstein au de´but
du XXe`me sie`cle ayant bouleverse´ l’astrophysique et meˆme la physique moderne, ses
implications constituent les fondements de la cosmologie actuelle. En destituant la
Gravitation de son statut de force de la Nature au profit d’un e´tat ge´ome´trique de
l’Univers infle´chissant l’espace-temps, la Relativite´ Ge´ne´rale a eu une implication
majeure : meˆme la lumie`re, pourtant sans masse, est sensible a` la Gravitation. Les
implications de cette courbure, rapidement prouve´e par Eddington en 1919, restent
pourtant seulement e´voque´es par ses successeurs au cours du sie`cle. La courbure de
l’espace-temps prend en fait toute sa dimension dans la dernie`re de´cennie quand
1L’expression est heureusement libre de droits, sans quoi la communaute´ des cosmologistes les
e´tudiant serait aujourd’hui ruine´e !
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l’Univers se de´couvre des lentilles gravitationnelles. Quelque peu plus encombrants
que la lunette de Galile´e en son temps, les amas de galaxies – massifs – sont de tels
de´flecteurs qu’ils jouent le roˆle de lentille. Et les amas-lentilles deviennent rapide-
ment les allie´s des cosmologistes : de l’observation d’objets toujours plus lointains a`
l’apport de contraintes sur la nature de la matie`re noire, il n’est que peu de champs
de la cosmologie qui ne trouvent d’inte´reˆt a` observer ces strutures. On voit meˆme
l’ave`nement d’un nouveau champ d’e´tude : l’effet de lentille gravitationnelle, par
les aberrations ge´ome´triques qu’il apporte (paradoxalement du pain be´ni pour les
astronomes !), permet d’apporter des conclusions solides sur l’amas lui-meˆme.
Cette the`se s’inscrit dans ce tout jeune champ de recherche. Scinde´ en deux
principales sections, l’effet de lentille gravitationnelle ge´ne`re en premier lieu les
aberrations optiques se´ve`res dues a` l’amas-lentille : les images des galaxies d’arrie`re-
plan sont de´place´es sur le fond du ciel, e´tire´es, pivote´es, voire meˆme de´multiplie´es.
Pre´sentant souvent de nombreux mirages et arcs allonge´s, l’effet de lentille gravi-
tationnelle forte est observable visuellement. Un deuxie`me effet, dans la continuite´
du premier, n’est plus directement visible mais bien pre´sent. Plus loin du centre
de l’amas-lentille, la` ou` les aberrations ne sont plus observables, il ne reste qu’un
indicible re´arrangement, un presque rien, qui tend a` aligner les images des galaxies
dans une orientation privile´gie´e. L’effet de lentille gravitationnelle faible, cadre de
cette the`se, doit faire appel a` une approche statistique pour espe´rer eˆtre observe´.
Dans le cadre d’un programme international d’observations d’un ensemble de
douze amas de galaxies, choisis pour e´tudier leur distribution de masse conjointement
par leurs effets de lentille forte, faible, et leurs proprie´te´s dans le rayonnement X, la
the`se que m’a propose´e Jean-Paul Kneib au cours de l’e´te´ 2001 s’inscrit dans la conti-
nuite´ de celle d’Oliver Czoske. Ce dernier a observe´ en partie ces amas au Te´lescope
Canada-France-Hawaii (CFHT), et re´duit et calibre´ l’ensemble des images. Pour ma
part j’ai aborde´ l’exploitation scientifique de cette part du programme. La minutie
et l’excellence du travail d’Oliver Czoske doivent eˆtre souligne´es et constitue la base
sur laquelle j’ai pu travailler.
La pre´sente the`se a donc pour objectif l’e´tude des proprie´te´s de la distribution
de masse individuelle et collective des amas de l’e´chantillon, telle que l’on peut la
contraindre avec l’analyse de l’effet de lentille gravitationnelle faible. La finalite´ du
programme d’observation tend quand a` elle a` regrouper les re´sultats des trois ap-
proches diffe´rentes, a` les confronter, et a` en de´duire une physique des amas qui se
veut la plus comple`te.
Le pre´sent manuscrit est divise´ en grandes trois parties. Dans la premie`re, j’ex-
pose le contexte the´orique (Relativite´ Ge´ne´rale d’Einstein) et le formalisme particu-
lier associe´ aux lentilles gravitationnelles. J’aborde aussi les connaissances ge´ne´rales
sur la distribution en masse et en luminosite´ au sein des amas pour pouvoir la
comparer plus loin a` mes re´sultats.
La deuxie`me partie pre´sente l’ensemble de la me´thodologie de´veloppe´e durant
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ma the`se. La mise au point d’une chaˆıne de traitement quasi-automatique se jus-
tifie par l’homoge´ne´ite´ de l’e´chantillon d’amas et la volonte´ de vouloir obtenir des
re´sultats a` la fois comparables individuellement (d’un amas a` l’autre) ou globale-
ment (proprie´te´s ge´ne´rales de l’e´chantillon). A partir des images re´duites (calibre´es
astrome´triquement et photome´triquement), les sources sont de´tecte´es et catalogue´es.
La forme des objets lentille´s est ensuite mesure´e en attachant un soin particulier
au proble`me des distorsions de l’image, et les profils de cisaillement gravitationnel
comme les cartes de masse peuvent eˆtre ge´ne´re´s.
La troisie`me et dernie`re partie s’attache enfin a` appliquer cette me´thodologie sur
l’ensemble de l’e´chantillon. Chaque amas est e´tudie´ individuellement : intensite´ du
cisaillement, distribution en masse, corre´lations avec les contreparties lumineuses.
Ces re´sultats sont compare´s a` ceux de´ja` publie´s par le biais d’autres donne´es ou
me´thodes. Sans encore parler de statistique sur douze objets, les proprie´te´s globales
de l’e´chantillon d’amas sont enfin discute´es.
Chapitre 1
Contexte astrophysique et
cosmologique
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18 CHAPITRE 1. CONTEXTE ASTROPHYSIQUE ET COSMOLOGIQUE
1.1 Cosmologie
1.1.1 Introduction
La Cosmologie se veut la discipline d’e´tude de l’Univers dans son ensemble,
conside´re´ comme un tout. Elle s’attache a` de´crire son pre´sent, comprendre son passe´
et pre´dire son avenir par le biais de mode`les repre´sentant au mieux les observations.
Malgre´ cette vocation a` priori commune a` de nombreux champs scientifiques, la cos-
mologie a ceci de particulier que l’observateur e´volue au sein meˆme de l’objet e´tudie´.
Ce n’est pas tant un proble`me en soi que d’appartenir a` ce sujet d’e´tude, mais cet
observateur n’a que ce seul et unique sujet pour en de´duire toute une physique. Pas
d’univers reproductible en laboratoire, pas d’autre univers observable. Et une seule
re´alisation a` partir d’une seule se´rie de conditions initiales. A n’en pas douter la
cosmologie est bien une science a` part.
Ce statut tre`s particulier fit historiquement de la cosmologie un sujet plus me´ta-
physique que proprement physique. Jusqu’au de´but du XXe`me sie`cle, les observations
et les faits scientifiques faisaient tout simplement de´faut et seules les spe´culations
religieuses ou philosophiques pouvaient apporter des re´ponses aux interrogations
suscite´es par l’Univers.
Le XXe`me sie`cle vit alors l’e´mergence de la cosmologie the´orique et surtout de
la cosmologie observationnelle. La premie`re trouve ses de´buts dans la difficulte´ de
repre´senter l’Univers, domine´ par la gravitation, sans qu’il ne s’effondre pour autant
sous son propre poids. La The´orie de la Gravitation de Newton datait de trois sie`cles
sans que ce proble`me ait trouve´ une re´ponse. La cosmologie observationnelle, elle,
est ne´e avec un autre paradoxe. Olbers (XVIIIe`me sie`cle) s’e´tonnait d’observer un
ciel nocturne comple`tement noir, alors qu’un Univers infiniment grand, et ayant tou-
jours existe´, devrait eˆtre rempli d’une infinite´ d’e´toiles, de telle sorte qu’en quelque
endroit que l’œil se porte on eut duˆ recevoir la lumie`re d’une d’entre elles. C’est le
paradoxe d’Olbers.
Apre`s seulement un sie`cle d’existence, la cosmologie moderne a connu une e´volu-
tion rapide. De grands noms se sont succe´de´s, avec incontestablement Albert Ein-
stein, suivi de non moins illustres physiciens comme Edwin Hubble ou Sir Arthur
Eddington. La re´flexion cosmologique se nourrit d’observations et mesures varie´es.
De l’abondance des e´le´ments primordiaux, la distribution de la matie`re dans l’espace,
sa densite´ globale de matie`re ou de rayonnement, la matie`re noire, les fluctuations
du fond diffus cosmologique... Sans compter la physique de l’infiniment petit qui elle
aussi apporte de fortes contraintes aux mode`les cosmologiques (masse du neutrino
par exemple), il n’est gue`re d’observations astronomiques qui n’aient pas d’apport
a` la cosmologie. Toutefois, c’est bien l’observation d’objets lointains et anciens qui
contraint le mieux ces mode`les.
La cosmologie the´orique repose, par ne´cessite´, sur des postulats ou principes
d’universalite´, qui e´tendent a` tout l’Univers les constatations faites localement, ou
encore sur des e´nonce´s adopte´s pour leur simplicite´. Il en va ainsi pour le postulat
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de Newton sur le caracte`re universel de la Gravitation, comme de la formulation des
principes cosmologiques a` la base des the´ories actuelles : l’Univers et son histoire ap-
paraissent identiques a` tout observateur en son sein, toutes les directions de l’espace
sont e´quivalentes (isotropie), les lois de la physique sont identiques en tout point de
l’espace.
1.1.2 Du Big Bang a` la formation des structures
Les de´buts de la compre´hension du passe´ de l’Univers remontent a` la fin des
anne´es 1920, lorsque Hubble (1929) e´tablit l’existence d’un mouvement global de
re´cession des galaxies : plus elles sont faiblement lumineuses (et donc e´loigne´es), plus
leur de´calage spectral vers le rouge (effet Doppler-Fizeau te´moignant d’un mouve-
ment de fuite) est grand (flot de Hubble). Hubble a ainsi montre´ que les galaxies
s’e´loignent de la noˆtre avec une vitesse proportionnelle a` leur distance :
Loi de Hubble :
v = H0 × d (1.1)
Cette relation de proportionnalite´ est dite Loi de Hubble. v est la vitesse d’e´loigne-
ment de l’objet, d sa distance. H0, la constante de Hubble
1, est une constante dans
l’espace mais une fonction du temps. Ce re´sultat est interpre´te´ comme un diagnostic
de l’expansion uniforme et isotrope de l’Univers, et non comme une vitesse propre
des galaxies. Ainsi, bien que mesure´e depuis la Terre, la Loi de Hubble est vraie en
tout point de l’Univers. Les mesures actuelles, notamment graˆce aux ce´phe´¨ıdes de
galaxies lointaines et aux mode`les d’Univers, convergent vers une valeur comprise
entre 50 et 100 km.s−1.Mpc−1. De leur e´tude de donne´es du te´lescope spatial et par le
biais de diffe´rentes me´thodes inde´pendantes (supernovae Ia, relation Tully-Fischer,
plan fondamental,...), Freedman et al. (2001) concluent a` une constante H0 de 72±8
km.s−1.Mpc−1.
Cette observation fut cruciale pour conforter les mode`les cosmologiques devenus
aujourd’hui standards. En effet, si l’espace se dilate aujourd’hui a` une vitesse connue,
il est aise´ de retourner le raisonnement pour conclure que l’Univers devait eˆtre par le
passe´ beaucoup plus « petit » (et donc chaud), voire meˆme re´duit a` l’e´tat de point
dans la limite extreˆme. Les mode`les s’accordent donc pour affirmer que l’Univers est
ne´ lors d’une explosion primordiale, le Big Bang2, singularite´ initiale de l’espace-
temps infiniment dense et chaude marquant le de´but de l’expansion de l’Univers.
La constante de Hubble, homoge`ne a` l’inverse d’un temps, permet de donner un
ordre de grandeur a` l’aˆge de l’Univers : si l’expansion avait e´te´ constante au cours
de son histoire (et notamment non de´ce´le´re´e par la gravitation), il devrait avoir un
1On de´finit la constante de Hubble re´duite hX (sans dimension) telle que H0 =
X hX km.s
−1.Mpc−1. h100 se note souvent simplement h.
2Le terme avait a` l’origine une connotation pe´jorative puisque introduit par Fred Hoyle, partisan
d’un Univers statique.
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aˆge compris entre 10 et 20 milliards d’anne´es3.
La description physique de l’Univers primordial de´bute 10−43 seconde apre`s le
temps ze´ro associe´ a` la singularite´. Avant ce temps de Planck, lie´ au principe d’incer-
titude d’Heisenberg en me´canique quantique, la Physique est en e´chec pour de´crire
l’e´tat de l’Univers. Une the´orie de la gravitation quantique, toujours attendue a` ce
jour, serait ne´cessaire pour de´crire cette physique ou` les quatre interactions fonda-
mentales de la Nature (nucle´aire faible, forte, e´lectromagne´tique et gravitationnelle)
sont re´unies en une seule (Grande Unification). De l’instant de sa naissance, avec
sa taille nulle et ses densite´ et tempe´rature infinies, l’Univers n’a cesse´ de croˆıtre et
par la`-meˆme de se refroidir.
La premie`re e´tape de l’e´volution de l’Univers intervient donc au temps de Planck
(ou` la tempe´rature est de 1032 K) au moment de la se´paration de l’interaction gra-
vitationnelle des autres interactions fondamentales. L’Univers primordial est alors
constitue´ d’une soupe de photons, de particules e´lementaires et d’antiparticules
(quarks, e´lectrons,...). De 10−35 a` 10−6 seconde, l’interaction nucle´aire forte, de´sunie
a` son tour, domine les autres interactions. Durant cette e`re hadronique, les quarks
se rassemblent en triplets pour former les nucle´ons (protons et neutrons). Les anti-
quarks ayant quasiment annihile´ l’ensemble de la matie`re hadronique, s’ensuit l’e`re
leptonique, ou` e´lectrons et positrons cohabitent et dominent l’Univers jusqu’a` 1 se-
conde apre`s sa naissance. Presque tous annihile´s a` leur tour lorsque la tempe´rature
tombe en dessous des 109 K, les leptons laissent place a` l’e`re radiative (domine´e par
l’e´nergie des photons), ou` pendant environ 100 secondes, la nucle´osynthe`se primor-
diale prend place pour cre´er les noyaux les plus le´gers de l’Univers (he´lium et traces
de deute´rium, lithium, be´ryllium et bore). La majorite´ des e´le´ments baryoniques
(77% en masse) sont alors sous forme de noyaux d’hydroge`ne (protons).
Apre`s 300 000 ans, la tempe´rature de l’Univers de´croˆıt suffisamment pour at-
teindre la valeur critique de 3000 K environ. Et l’histoire de l’Univers connaˆıt alors
un tournant majeur : alors que les photons ne cessaient d’arracher les e´lectrons
aux noyaux, leur e´nergie moyenne passe sous la valeur de l’e´nergie de liaison entre
l’e´lectron et le proton. Pour la premie`re fois les premiers atomes neutres (hydroge`ne)
peuvent eˆtre cre´e´s : c’est la grande et bre`ve e´poque de la recombinaison4. Voila` les
e´lectrons combine´s aux protons, et les photons trop faibles pour ioniser les atomes
d’hydroge`ne ainsi cre´e´s. Alors que tout n’e´tait avant que perpe´tuels chocs, absorp-
tions et e´missions, l’Univers devient d’un coup transparent aux photons. S’ensuit
alors la pe´riode des aˆges sombres de l’Univers ou` seul le rayonnement de corps noir
de la matie`re est e´mis, et ce jusqu’a` l’e´poque de la re´ionisation associe´e a` la forma-
tion des premie`res galaxies et e´toiles en leur sein.
De l’instant privile´gie´ de la recombinaison, nous parvient un rayonnement, dit
rayonnement fossile, ou fond diffus cosmologique (Cosmic Microwave Background
3Les e´tudes actuelles s’accordent sur un aˆge avoisinant les 14 a` 15 milliards d’anne´es.
4Ce terme est un abus de langage, il faudrait plutoˆt parler de combinaison. Les e´lectrons et
protons n’avaient encore jamais e´te´ combine´s de fac¸on stable.
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en anglais, ou CMB), qui fut de´couvert par Penzias & Wilson (1965). Les photons
de la recombinaison nous parviennent de l’ensemble de la vouˆte ce´leste, e´tire´s par la
dilatation de l’espace durant leur voyage, sous la forme d’une e´mission radio diffuse :
observe´s a` un de´calage spectral de 1000 environ, leur e´nergie n’e´quivaut plus qu’a`
l’e´mission d’un corps noir de tempe´rature 2.725 K. Le fond diffus cosmologique a
deux implications majeures dans la cosmologie actuelle. Primo son existence meˆme
est une preuve que l’Univers a connu dans son passe´ un e´tat bien plus chaud et dense
qu’aujourd’hui, et constitue donc un tre`s fort argument en faveur de la the´orie du
Big Bang. Secundo, il pre´sente des fluctuations de tempe´rature : les mesures pre´cises
de ce rayonnement dans toutes les directions de l’espace releve´es par COBE (COsmic
Background Explorer: Mather et al., 1990), puis par les ballons MAXIMA (Hanany
et al., 2000), Boomerang (Mauskopf et al., 2000) et Archeops (Benoˆıt et al., 2002),
et plus re´cemment par le satellite WMAP (Bennett et al., 2003), indiquent l’existence
de fluctuations relatives de l’ordre de 10−6 autour de la valeur moyenne, interpre´te´es
comme le reflet de variations de densite´ existant de´ja` a` l’e´poque de la recombinai-
son. Si ces fluctuations de densite´ e´taient a` l’e´poque suffisamment grandes devant la
densite´ moyenne de matie`re, des instabilite´s gravitationnelles se sont de´veloppe´es,
conduisant a` l’effondrement gravitationnel des grandes structures observe´es aujour-
d’hui.
Il reste cependant a` expliquer l’origine de ces fluctuations primordiales de densite´.
La the´orie de l’inflation propose une phase exponentielle de l’expansion de l’Univers
(10−36 seconde apre`s le Big Bang) durant laquelle la distribution gaussienne des
fluctuations quantiques initiales se transforme en une distribution gaussienne de
fluctuations de densite´ a` des e´chelles cosmologiques. Apre`s la pe´riode d’inflation
et jusqu’a` la recombinaison, lorsque l’Univers est domine´ par le rayonnement, les
fluctuations deviennent libres de s’amplifier.
Dans un Univers domine´ par la matie`re noire (voir §1.1.3) froide (Cold Dark Mat-
ter – CDM – i.e. les vitesses thermiques des particules sont ne´gligeables), la the´orie
pre´voit que la taille des fluctuations est subgalactique : les galaxies se forment en
premier et elles grandissent et accre`tent plus de matie`re pour former les superstruc-
tures. En revanche, dans un univers domine´ par la matie`re noire chaude (Hot Dark
Matter – HDM – i.e. les vitesses thermiques sont relativistes), les superstructures
(amas de galaxies, superamas, ...) se forment les premie`res puis se fragmentent pour
engendrer des galaxies. Cependant aucun des deux mode`les pris isole´ment ne permet
de rendre compte a` la fois des distributions observe´es a` grandes e´chelles (favorisant
les mode`les de matie`re noire froide) et de l’existence observe´e des galaxies a` grand
redshift (HDM).
Mais qu’en disent les observations ? Si les premiers travaux de Hubble sur le re-
censement des galaxies lui ont laisse´ croire qu’elles e´taient distribue´es uniforme´ment
jusqu’a` des distances de l’ordre de 600 me´gaparsecs5, l’astronome sue´dois Carl Char-
lier, en e´tudiant le catalogue de Messier paru en 1781 (contenant principalement des
galaxies) et le New General Catalogue (plus complet, paru en 1888) mis au jour une
51 parsec (pc) e´quivaut a` 3.09 1016m, soit 3.26 anne´es-lumie`re.
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Fig. 1.1: Distribution des galaxies observe´e par le releve´ 2dFGRS (Colless et al., 2001). Les points
sont porte´s en fonction de l’ascension droite α et du de´calage spectral z pour une tranche de 3◦
en de´clinaison δ. Les deux re´gions observe´es sont les poˆles galactiques Nord (a` gauche) et Sud (a`
droite). L’image fait apparaˆıtre une richesse de structures, comme des superamas de galaxies et
des vides, sur une e´chelle caracte´ristique de ∆z ' 0.01, soit D ' c/H0 ∆z ' 30h−1 Mpc. A plus
grande e´chelle l’Univers apparaˆıt plus homoge`ne.
nette tendance au regroupement, comme par exemple celui de l’amas de la Vierge
dans l’he´misphe`re Nord. Il e´tablit donc le premier l’ide´e de distribution hie´rarchique
des structures, chacune e´tant constitue´e d’une composante de taille infe´rieure et den-
site´ supe´rieure. Meˆme si elle fut par la suite ame´liore´e, cette notion fut ainsi conserve´e
jusqu’a` aujourd’hui, et on peut noter au passage le recensement par Abell (1958)
des amas de galaxies les plus lumineux. Son catalogue reste encore une re´fe´rence.
L’ave`nement des grands te´lescopes et surtout les techniques d’acquisition mas-
sive de spectres (multispectroscopie a` fibre optique par exemple) ont permis de
constituer des catalogues exhaustifs du voisinage de la Voie Lacte´e. Par exemple le
releve´ du 2dFGRS (Two degree Field Galaxy Redshift Survey : Colless et al., 2001)
a permis l’acquisition de plus de 220 000 redshifts ! La figure 1.1 pre´sente ainsi la
distribution dans l’espace des galaxies dans deux tranches du ciel centre´es sur les
poˆles galactiques. Le re´sultat est plus que re´ve´lateur : des zones a` fortes concentra-
tion de galaxies (amas, superamas), coˆtoient des re´gions quasi-vides, entoure´es de
filaments reliant les amas : on parle alors de toile cosmique (cosmic web), constitue´e
de filaments, de vides et d’intersections plus peuple´es.
1.1.3 De la ne´cessaire existence de la matie`re noire
Brie`vement cite´e un peu plus haut en e´voquant les sce´narii de croissance des
fluctuations du fond diffus cosmologique, la matie`re noire reste aujourd’hui une des
1.1. COSMOLOGIE 23
grandes interrogations de la cosmologie moderne.
Son hypothe´tique existence fait suite a` plusieurs constatations observationnelles.
La premie`re date de 1932 lorsque Jan Oort analysa la vitesse et la masse des e´toiles
du voisinage solaire et s’aperc¸ut que la masse des e´toiles visibles (observables) ne
pouvait a` elle seule expliquer les mouvements stellaires perpendiculaires au disque
galactique. La meˆme constatation fut faite par Zwicky (1933) lorsqu’il analysa la
dynamique des galaxies dans les amas, notamment celui de Coma. En invoquant
le the´ore`me du viriel, la masse lumineuse, seule observable, ne peut elle non plus
expliquer le mouvement des galaxies dans les amas. Il estima a` 90% la fraction de
masse invisible. Par ailleurs, l’analyse des courbes de rotation des galaxies spirales
est elle aussi en contradiction avec la distribution en e´toiles observe´e (Freeman,
1970). L’hypothe`se d’un halo galactique de matie`re noire fut alors postule´e pour
expliquer cet effet gravitationnel. Enfin, les sce´narii de formation des galaxies, inter-
venant peu apre`s le Big Bang dans les mode`les cosmologiques standards, invoquent
la pre´sence de matie`re noire pour aider a` l’effondrement gravitationnel des nuages
de gaz primordiaux.
Il faut noter que le de´ficit en matie`re observable n’est pas le meˆme suivant les
objets cosmiques et donc l’e´chelle. Le rapport entre la masse M et la luminosite´ L
des e´toiles, objets denses et entie`rement lumineux, est de l’ordre de l’unite´ (l’unite´
est par de´finition attribue´e au Soleil) : toute la masse conside´re´e rayonne. Pour les
galaxies, la luminosite´ est directement mesure´e et la masse de´duite de relations lie´es
a` la dynamique des e´toiles dans le potentiel de la galaxie : relation luminosite´ –
dispersion de vitesse des e´toiles (Faber & Jackson, 1976), ou relation luminosite´ –
vitesse de rotation du disque (Tully & Fisher, 1977). On estime alors des rapports
M/L accrus d’un ordre de grandeur pour prendre une valeur comprise entre 7 et
20 : il y a environ 10 fois plus de matie`re noire invisible que de matie`re lumineuse.
Pour les amas de galaxies, le rapport M/L gagne encore un ordre de grandeur pour
atteindre 100 a` 300, mesure´ notamment par le biais de l’e´mission X du gaz chaud
intra-amas, ou des effets de lentille gravitationnelle fort ou faible.
A l’heure actuelle, aucune re´ponse n’est clairement apporte´e a` la question de la
nature de la matie`re noire. Il est cependant acquis que plusieurs types de matie`re
noire cohabitent aujourd’hui dans l’Univers.
D’une part, la matie`re baryonique (standard) serait essentiellement noire (non
lumineuse). Le recensement est long (Silk, 2002) mais ave´re´. Dans les environnements
stellaires, on retrouve les plane`tes, les poussie`res et les nuages de gaz. Des objets
compacts massifs, comme les naines brunes, naines blanches (peu lumineuses) et
trous noirs constituent une fraction non ne´gligeable des halos galactiques par exemple
(20% en masse). Le milieu intergalactique n’est lui non plus pas vide de matie`re et
contient un gaz chaud ou tie`de (Warm/Hot Intergalactic Medium: Dave´ et al., 2001)
de l’ordre du million de Kelvin. Enfin les amas de galaxies baignent eux aussi dans
un gaz, dit gaz chaud intra-amas, de´celable par son e´mission dans le domaine X. Ce
gaz peut repre´senter jusqu’a` 10 fois la masse lumineuse des galaxies.
D’autre part, la matie`re non-baryonique noire e´voque´e par les astrophysiciens est
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directement issue de la physique des particules (Kolb, 2002). En effet elle doit avoir
des proprie´te´s particulie`res, comme l’impossibilite´ d’e´vacuer son e´nergie par e´mission
de rayonnement (puisqu’elle est noire et donc inde´dectable). Cette contrainte lui in-
terdit donc notamment de s’accre´ter comme le fait la matie`re baryonique ordinaire.
Les neutrinos e´taient encore dernie`rement un candidat ide´al dans les sce´narii de
matie`re noire chaude. Sa masse, non-nulle, n’est cependant pas suffisante pour jus-
tifier de l’ensemble de la masse « manquante ». Il y contribuerait plutoˆt a` hauteur
de 20% au maximum. D’autres particules, notamment les WIMPs (Weakly Inter-
acting Massive Particules) sensibles a` l’interaction faible, ou encore d’autres issues
de diverses the´ories, sont elles aussi e´voque´es mais ont une existence encore plus
hypothe´tique.
Au final, la matie`re dans l’Univers se de´compose en trois cate´gories :
– Matie`re baryonique lumineuse : 1 a` 3% de la masse totale. Efstathiou et al.
(1988) donnent ainsi une densite´ d’e´toiles (matie`re lumineuse) tre`s faible :
Ω? h = 0.003± 0.002 (donc 0.3% de la densite´ totale de l’Univers – voir §1.1.4
– est sous cette forme).
– Matie`re baryonique noire : environ 30%. Les mode`les de nucle´osynthe`se pri-
mordiale (Burles et al., 2001) donnent une densite´ de baryons (lumineux ou
non) environ 10 fois plus e´leve´e : Ωb h = 0.02± 0.002.
– Matie`re non-baryonique (noire) : 67%. Environ les deux tiers de la masse de
l’Univers sont dans cette troisie`me composante de type inconnu.
Ces trois cate´gories regroupe´es constituent l’ensemble de la matie`re de l’Univers, et
pe`sent alors pour un tiers de la densite´ totale de l’Univers : ΩM ∼ 0.3 (voir §1.1.4).
1.1.4 Relativite´ Ge´ne´rale
En 1905, Einstein formula le principe de Relativite´ Restreinte, qui ge´ne´ralisait a`
la totalite´ des phe´nome`nes physiques la relativite´ e´tablie par Galile´e en me´canique :
tous les repe`res en mouvement rectiligne uniforme sont e´quivalents. Avec la the´orie
de la Relativite´ Ge´ne´rale, Einstein (1915b) e´tendit le principe a` la gravitation new-
tonienne. Constatant (par la pense´e) la disparition locale et totale de la gravita-
tion dans une cabine d’ascenseur en chute libre, il en de´duisit que la gravitation
elle-meˆme de´pend du re´fe´rentiel adopte´. Le Principe d’Equivalence ainsi e´tabli a
pour conse´quence l’e´galite´ stricte de la masse inerte mi de tout corps avec sa masse
« grave » mg. mi est la masse intervenant dans le Principe Fondamental de la Dyna-
mique (Σ ~F = mi~a), mg la masse intervenant dans la gravitation ( ~P = mg ~g pour le
poids par exemple). L’expe´rience de Dicke en 1965 a confirme´ cette e´quivalence sur
11 chiffres significatifs, et le projet STEP6 espe`re l’e´prouver sur 18 ordres de grandeur.
Les mode`les cosmologiques se situent essentiellement dans le cadre de la Re-
lativite´ Ge´ne´rale. Celle-ci ne peut ne´anmoins eˆtre conside´re´e comme une the´orie
comple`te de l’Univers dans le sens ou` elle permettrait de de´duire toutes les proprie´te´s
de celui-ci (histoire, lois de la physique, ...). Au contraire la recherche d’unification
6http ://einstein.stanford.edu/STEP/
1.1. COSMOLOGIE 25
de la Relativite´ Ge´ne´rale avec les autres lois de la physique n’a pas encore abouti.
Cependant, le mode`le cosmologique standard (conside´re´ comme meilleur mode`le au-
jourd’hui, de´fini section 1.1.4), ne souffre pas de contradictions majeures avec les
observations.
Dans le cadre de la Relativite´ Ge´ne´rale, la me´trique de´crivant l’espace-temps et
de´coulant du Principe Cosmologique (stipulant un Univers homoge`ne et isotrope a`
grande e´chelle) est la me´trique de Friedmann-Lemaˆıtre-Robertson-Walker (FLRW).
Elle s’e´crit :
Me´trique de FLRW :
ds2 = c2dt2 − a(t)2dl2 (1.2)
avec dl2 =
dσ2
1− kσ2 + σ
2(dθ2 + sin2 θdϕ2) (1.3)
ou` ct, σ, θ et ϕ sont les coordonne´es adopte´es pour de´crire une position dans l’espace-
temps. La me´trique nous montre ainsi que parties temporelle et spatiales peuvent
eˆtre de´correle´es (dl inde´pendante de c t). Elle peut s’e´crire de fac¸on plus ge´ne´rale
selon l’expression :
ds2 = gµνdx
µdxν (1.4)
ou` les indices µ et ν (µ, ν = 0, 1, 2 ou 3) de´signent les axes temporel et spatiaux,
et dxµ et dxν leurs variations e´le´mentaires. Le tenseur gµν est alors appele´ tenseur
me´trique.
Le scalaire k est appele´ parame`tre de courbure. Il ne peut prendre que 3 valeurs
distinctes en fonction de la courbure globale de l’espace-temps :
– k = +1 : sa courbure est positive. L’espace-temps est localement sphe´rique,
et l’Univers est dit ferme´. Son volume est fini sans pour autant eˆtre borne´, et
peut eˆtre assimile´ a` la surface d’une sphe`re ge´ne´ralise´e a` trois dimensions.
– k = 0 : sa courbure est nulle. L’Univers est dit plat, et son extension est infinie.
Il prend la forme « classique » dans laquelle la ge´ome´trie euclidienne peut eˆtre
applique´e.
– k = −1 : sa courbure est ne´gative. L’espace-temps est hyperpolique, et l’Uni-
vers est dit ouvert. Ici sa forme est e´quivalente a` trois dimensions a` celle d’une
selle de cheval. De volume infini, la ge´ome´trie euclidienne n’y est pas respecte´e.
La partie spatiale de la me´trique peut encore se mettre sous la forme :
dl2 = dχ2 + Sk(χ)
2(dθ2 + sin2 dθdϕ2) (1.5)
ou` la coordonne´e χ a e´te´ introduite, telle que Sk(χ) ≡ σ, pour Sk(χ) s’e´crivant :
Sk(χ) =


sinχ (k = +1)
χ (k = 0)
sinhχ (k = −1)
(1.6)
Meˆme si dl2 est inde´pendant du temps, il intervient dans la me´trique ponde´re´ par
le terme a(t). Ce parame`tre, dit parame`tre d’e´chelle, de´pend du temps dans le cas
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ge´ne´ral. Il n’influence pas les proprie´te´s ge´ome´triques de l’Univers (ferme´, ouvert ou
plat), mais constitue un facteur d’e´chelle : la distance entre 2 points au temps t est
proportionnelle a` a(t).
De´calage spectral cosmologique
Selon la Relativite´ Ge´ne´rale, des objets en chute libre sont immobiles par rapport
a` la ge´ome´trie, e´ventuellement en expansion ou contraction. La distance entre deux
points augmente donc sans que leurs coordonne´es spatiales ne changent : ils sont
comobiles. La coordonne´e temporelle ct est alors le temps propre mesure´ par un
observateur en chute libre dans l’Univers.
Si on conside`re un observateur au point r0 = 0 a` l’instant t0, observant la lumie`re
en provenance d’une source situe´ a` la position r1 (ou de manie`re e´quivalente χ1) et
θ1 = ϕ1 = 0, et e´mise a` l’instant t1 ante´rieur a` t0, la ge´ode´sique parcourue par le
rayon lumineux est nulle et on peut donc e´crire :
0 = ds2 = c2dt2 − a(t)dχ2 (1.7)
soit en inte´grant suivant la ge´ode´sique :∫ t0
t1
c dt
a(t)
= χ1 (1.8)
Si maintenant la source est pe´riodique, de pe´riode δt1, la deuxie`me creˆte sera
e´mise a` l’instant t1 +δt1. La source et l’observateur e´tant immobiles, cette creˆte sera
observe´e a` l’instant t0 + δt0 ve´rifiant aussi :∫ t0+δt0
t1+δt1
c dt
a(t)
= χ1 (1.9)
En diffe´renciant ces deux inte´grales on trouve finalement :
cδt0
a(t0)
=
cδt1
a(t1)
(1.10)
en supposant une e´volution lente du facteur d’e´chelle devant la pe´riode du rayon
lumineux (a(t) ' a(t+ δt)). En terme de longueur d’ondes (λ = c δt
2pi
), cette relation
se re´e´crit :
De´calage spectral cosmologique :
a(t0)
a(t1)
=
λ0
λ1
≡ 1 + z (1.11)
ou` la grandeur z introduite ici est le de´calage spectral cosmologique. Dans la mesure
ou` l’on observe un univers en expansion, le facteur d’e´chelle a(t) croˆıt dans le temps
et donc z ≥ 0. La longueur d’onde observe´e λ0 est alors plus grande que celle e´mise
(λ1) et on parle de de´calage spectral vers le rouge (en raisonnant sur les longueurs
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d’onde du visible), ou redshift en anglais. z est nul pour une source et un observateur
a` la meˆme position, et croˆıt sans limite jusqu’a` la naissance de l’Univers. Les amas
de l’e´chantillon e´tudie´ ici ont un redshift autour de 0.2, les galaxies « d’arrie`re-
plan » observe´es jusqu’a` la magnitude R = 25 sont re´pandues jusqu’a` plus de 1,
les premie`res galaxies ou e´toiles sont attendues vers z ∼ 10 − 20, et le fond diffus
cosmologique est observe´ a` un de´calage spectral voisin du millier.
Equations d’Einstein, Equations de Friedmann
En Relativite´ Ge´ne´rale, l’e´quivalence masse-e´nergie oblige a` modifier l’e´quation
classique de Poisson (cas ge´ne´ralise´ de la gravitation newtonienne) en y incluant
l’e´nergie potentielle gravitationnelle ; l’e´quation devient alors non-line´aire. Les e´qua-
tions d’Einstein de´crivent alors la gravitation relativiste et se substituent a` l’e´quation
de Poisson :
Gµν =
8piG
c4
Tµν (1.12)
ou` Gµν , le tenseur d’Einstein, est relie´ au tenseur me´trique gµν et a` ses de´rive´es
premie`res et secondes. Tµν , le tenseur impulsion-e´nergie, de´coule des e´quations de
continuite´ de la dynamique du fluide cosmique : il est fonction de sa densite´ de
matie`re ρ et de sa pression P . Enfin la constante de proportionnalite´ 8piG
c4
assure
qu’a` la limite en champ faible on retrouve l’e´quation de Poisson.
On peut ge´ne´raliser l’expression ci-dessus en y introduisant une constante Λ, tout
en satisfaisant toujours aux hypothe`ses et e´quations de de´part :
Equations d’Einstein ge´ne´ralise´es :
Gµν =
8piG
c4
Tµν + Λgµν (1.13)
En fait introduite par Einstein en 1917, cette constante, appele´e constante cosmo-
logique, lui permettait d’annuler le tenseur Gµν et ainsi de satisfaire au mode`le
d’Univers statique admis a` l’e´poque. Abandonne´e quelques anne´es plus tard apre`s
la de´couverte de l’expansion de l’Univers par Hubble, la constante cosmologique a
fait sa re´apparition dans les mode`les d’Univers afin de re´soudre le paradoxe lie´ a`
l’observation d’un Univers plat contenant apparemment trop peu de matie`re (meˆme
noire) pour en justifier. Cette constante est aujourd’hui interpre´te´e comme l’expres-
sion d’une force re´pulsive (Sahni & Starobinsky, 2000) associe´e a` l’e´nergie du vide.
Des e´quations d’Einstein de´coulent les relations liant le facteur d’e´chelle a(t)
au parame`tre de courbure k, a` la densite´ ρ et a` la pression P du fluide cosmique.
En e´crivant que la divergence du tenseur d’Einstein est nulle, on trouve le syste`me
d’e´quations appele´ Equations de Friedmann :
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Equations de Friedmann :(
a˙
a
)2
=
8piGρ
3
− kc
2
a2
+
Λc2
3
(1.14)
a¨
a
=
−4piG
3
(
ρ+
3P
c2
)
+
Λc2
3
(1.15)
d(ρc2a3)
dt
= −P da
3
dt
(1.16)
La premie`re de ces e´quations permet de trouver la de´pendance du facteur d’e´chelle
au temps cosmique. La seconde exprime sa de´rive´e seconde et donc l’e´ventuelle
acce´le´ration ou de´ce´le´ration de l’expansion. La troisie`me, fonction des deux autres,
traduit le caracte`re conservatif de l’e´nergie en thermodynamique. La re´solution de ce
syste`me d’e´quations doit de plus faire appel a` une e´quation d’e´tat du fluide cosmique
reliant sa densite´ ρ a` sa pression P .
Parame`tres cosmologiques
Les e´quations de Friedmann permettent de de´finir un jeu de parame`tres, dits
parame`tres cosmologiques, re´sumant une des proprie´tes, ge´ome´trique ou physique,
de l’Univers :
– Ωk = − c
2
H0
2a02
k est le parame`tre de courbure lie´ a` la courbure k (k = −1, 0
ou +1 selon les cas cite´s plus haut).
– ΩΛ =
c2
3H0
2 Λ est le parame`tre de densite´ lie´ a` la constante cosmologique.
– Ω0 =
8piG
3H0
2ρ0 =
ρ0
ρc
est le parame`tre de densite´ lie´ a` l’ensemble des constituants
de l’Univers (baryons, photons, neutrinos, matie`re noire). ρc est la densite´
critique7 de l’Univers : en l’absence de constante cosmologique c’est la densite´
d’e´nergie limite se´parant les Univers spatialement ouvert, plat ou ferme´.
– ΩM : la sous-composante de Ω0 incluant seulement la matie`re et toute la
matie`re (baryons, neutrinos, matie`re noire). Devant la faible contribution du
rayonnement a` Ω0 (Ωγ ' 5.10−5: Mather et al., 1990), on assimile souvent ΩM
a` Ω0.
– q = − a¨a
a˙2
est le parame`tre de de´ce´le´ration. On peut montrer facilement que
q = 2Ω dans le cas ou` la constante cosmologique est nulle (Λ = 0). La valeur
de q procure par ailleurs une mesure de la courbure de l’Univers et indique son
e´volution : ouvert (resp. plat) si q > 0.5 (resp. q = 0.5) dont l’expansion est
infinie, ou ferme´ enchaˆınant expansion puis contraction si q < 0.5.
– la quintessence w : on conside`re l’Univers domine´ par une « e´nergie noire »,
fluide parfait n’e´mettant pas de lumie`re, de pression PX ne´gative et de densite´
7ρc = 1.88 10
−26 h2 kg.m−3
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ρX . De nombreux mode`les conduisent a` une e´quation d’e´tat du type PX =
w ρX , avec −1 ≤ w ≤ 0.
– la variance de la masse dans une sphe`re de rayon 8 h−1 Mpc est note´e σ8.
Elle fixe l’amplitude du spectre de puissance et donne e´galement l’amplitude
du spectre angulaire des fluctuations du fond diffus cosmologique. σ8 ' 0.7
(Lahav et al., 2002).
Des e´quations de Friedmann on peut montrer facilement que la relation suivante
lie les parame`tres de densite´ de´finis ci-dessus :
Relation liant les parame`tres de densite´ :
Ω0 + ΩΛ + Ωk = 1 (1.17)
L’ensemble de ces parame`tres sont contraints de manie`re plus ou moins inde´pendante
par l’ensemble des champs de la cosmologie. Plusieurs auteurs ont essaye´ de trouver
des me´thodes optimales pour extraire les valeurs des parame`tres cosmologiques a`
partir des contraintes de ces champs d’e´tude (Bahcall et al., 1999; Efstathiou et al.,
1999). Il semble que l’ensemble converge vers la re´gion ΩM ∼ 0.3 et ΩΛ ∼ 0.7 dans le
plan ΩM −ΩΛ. Efstathiou et al. (1999) estiment ainsi, en combinant les donne´es du
CMB et des supernovae, ΩM = 0.25
+0.18
−0.12 et ΩΛ = 0.63
+0.17
−0.23 a` un niveau de confiance
de 95%. L’observation tend dans tous les cas a` montrer que l’Univers est plat et
donc que Ωk ' 0 (Rubin˜o-Martin et al., 2003).
Le mode`le de concordance, meˆme s’il n’est pas adopte´ par la majorite´ des astro-
physiciens (Douspis et al., 2001, trouvent ΩM ' 0.8 et ΩΛ ' 0.3 en combinant les
donne´es du CMB a` celle des amas), s’accorde sur la valeur Ω0 = 0.3 : la densite´
de matie`re n’atteint que le tiers de la densite´ critique. Pour justifier de la courbure
nulle de l’Univers, on adopte donc une constante cosmologique positive telle que
ΩΛ = 0.7. Ce mode`le cosmologique, avec en comple´ment une constante de Hubble
H0 de 70 km.s
−1.Mpc−1 (Freedman et al., 2001), constitue le mode`le utilise´, sauf
indication contraire, pour l’ensemble de cette the`se.
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1.2 Lentilles gravitationnelles
1.2.1 Historique
Le concept de lentille gravitationnelle trouve ses sources en 1916, lorsqu’Einstein
(1916) de´montra comment la courbure de l’espace-temps cause´e par une masse –
par exemple le Soleil ou un amas de galaxies – provoquait une de´flexion des rayons
lumineux en provenance d’une source e´loigne´e, en arrie`re-plan, telle une e´toile ou
une galaxie. Bien que d’autres physiciens avaient conside´re´ l’e´ventualite´ d’un tel
phe´nome`ne, la Relativite´ Ge´ne´rale d’Einstein est la premie`re the´orie a` en faire une
re´elle pre´diction et non plus une hypothe`se.
En invoquant la me´trique de Schwarzschild (1916) dans le contexte d’une masse
de´flectrice ponctuelle, Einstein (1915a) a alors montre´ que l’angle de de´viation en
Relativite´ Ge´ne´rale est le double de celui trouve´ avec la gravitation newtonienne.
Cette pre´vision a alors e´te´ confirme´e la premie`re fois lors de l’e´clipse solaire de 1919,
lorsque le de´placement observe´ des e´toiles a` proximite´ du limbe solaire est venu va-
lider la toute jeune the´orie de la Relativite´ Ge´ne´rale (Eddington, 1919) : les deux
mesures donnaient 1.98 et 1.61 secondes d’arc la` ou` la The´orie de la Gravitation
newtonienne n’en pre´disait que 0.88 ! Quelques anne´es apre`s (Einstein, 1936) exa-
mina de plus pre`s ce cas, et il montra comment la lumie`re en provenance d’une
source d’arrie`re-plan, passant a` proximite´ de l’objet massif, est de´fle´chie de manie`re
syme´trique, en formant une image en anneau, dite aujourd’hui anneau d’Einstein,
dans le cas d’un alignement parfait. Il conclut cependant, vu qu’il ne s’e´tait inter-
esse´ qu’aux e´toiles, que la probabilite´ de cet alignement e´tait infime et il conside´ra
le phe´nome`ne d’un inte´reˆt purement technique. On sait aujourd’hui que la pro-
babilite´ d’occurence est loin d’eˆtre ne´gligeable et une branche de l’astrophysique
moderne se consacre a` mesurer ces effets (dit de microlensing) entre deux sources
quasi-ponctuelles, par exemple pour la recherche d’objets compacts dans le halo ga-
lactique ou d’exoplane`tes.
En 1937, l’astronome Fritz Zwicky (Zwicky, 1937a,b) a conside´re´ de plus pre`s
le cas ou` les galaxies tiennent lieu de lentilles gravitationnelles, la probabilite´ d’ali-
gnement e´tant plus e´leve´e. S’agissant d’objets e´tendus, le proble`me de l’alignement
se posait en des termes diffe´rents. Zwicky fit alors remarquer que l’effet de lentille
gravitationnelle devait eˆtre plus marque´ que dans le cas des e´toiles du fait de l’im-
portance de la masse de´flectrice. Une fois encore l’astrophysique moderne exploite
aujourd’hui la technique dite de galaxy-galaxy lensing, ou` le de´flecteur est une ga-
laxie qui de´vie les rayons en provenance de galaxies d’arrie`re-plan.
C’est en faisant une recherche sur les contreparties optiques des sources radio
que Walsh et al. (1979) de´couvrirent fortuitement la premie`re lentille gravitation-
nelle. Ils constate`rent que l’une de ces sources correspondait a` deux objets d’aspect
stellaire a` seulement 6 secondes d’arc l’un de l’autre. Par analyse de leurs spectres
quelques mois apre`s, ils en conclurent qu’il s’agissait de deux quasars avec le meˆme
de´calage spectral de 1.4, et les meˆmes raies d’absorption et d’e´mission. Ils ont donc
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interpre´te´ ces quasars « jumeaux » comme un mirage gravitationnel. Quelques mois
apre`s, Stockton (1980) repe´rait la galaxie situe´e entre les deux images et responsable
du mirage.
Curieusement, l’effet de lentille gravitationnelle cause´ par les amas de galaxies
n’a e´te´ de´couvert que re´cemment. Les amas sont pourtant les structures les plus
massives de l’Univers, et donc potentiellement les lentilles les plus puissantes. La
premie`re manifestation de cet effet a e´te´ de´couverte en 1985 sur une image de l’amas
Abell 370 (ci-apre`s A370) par l’e´quipe de Bernard Fort au Laboratoire d’Astrophy-
sique de l’Observatoire Midi-Pyre´ne´es de Toulouse. Ils notent dans leur article paru
en 1987 (Soucail et al., 1987) « la de´couverte d’une structure de galaxies de forme
tre`s particulie`re en anneau » (Fig. 1.2). Toutefois la nature exacte de cet arc n’a e´te´
identifie´e par cette meˆme e´quipe que quelques mois plus tard (Soucail et al., 1988)
par la mise en e´vidence d’un de´calage spectral bien diffe´rent de celui de l’amas (0.724
contre 0.375).
L’effet de lentille gravitationnelle a aujourd’hui fait ses preuves. Les techniques
sont largement de´veloppe´es dans trois grand domaines, brie`vement mentionne´s plus
haut pour certains :
– le microlensing, pour lequel la lentille et la source sont toutes les deux assi-
milables a` un point (e´toiles, objets compacts...). Il est utilise´ pour de´tecter
des objets compacts stellaires dans le halo de galaxies proches (Voie Lacte´e,
Nuages de Magellan, Galaxie d’Androme`de), tels que naines brunes ou plane`tes
ge´antes. Il peut aussi permettre de de´tecter les e´toiles d’une galaxie en avant-
Fig. 1.2: A gauche : l’image du centre d’Abell 370 publie´e par Soucail et al. (1987) ou` ils pre´sentent
« la structure bleue en forme d’anneau ». A droite : le meˆme champ observe´ en Avril 2003 avec
la came´ra CFH12k du Canada-France-Hawaii Telescope (filtre R). L’arc, bien visible au Sud de
l’amas, sous-tend un angle conse´quent de 60◦. Le Nord est vers le haut, l’Est a` droite. Les images
ont des coˆte´s de 60 secondes d’arc.
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plan d’un quasar par exemple : on peut alors mesurer statistiquement la masse
des de´flecteurs.
– le cosmic shear, ou` l’on observe la distorsion gravitationnelle faible de toutes
les galaxies par les distributions de masse a` toute e´chelle en avant-plan, jus-
qu’aux tre`s grandes e´chelles. Un traitement statistique permet de contraindre
directement le spectre de masse des fluctuations.
– le lensing, ou` les lentilles sont des galaxies (galaxy-galaxy lensing) ou des amas
de galaxies qui de´forment les images de galaxies d’arrie`re-plan. Cette dernie`re
cate´gorie se divise elle-meˆme en deux sous-branches principales : le re´gime fort
(strong lensing), ou` l’on peut observer des images multiples et/ou fortement
de´forme´es (comme l’arc de la figure 1.2), et le re´gime faible (weak lensing),
cadre de cette the`se, ou` l’effet n’est pas directement observable mais toujours
mesurable a` l’aide d’une approche statistique sur les objets d’arrie`re-plan. Le
re´gime fort permet de contraindre tre`s pre´cise´ment la distribution de masse
dans la zone sur-critique de l’amas (cœur de quelques centaines de kiloparcsec
ou` se concentrent les plus grandes galaxies), alors que le re´gime faible sonde
les extensions de l’amas a` grande e´chelle (quelques me´gaparsecs pour les plus
massifs).
Dans la mesure ou` toute la masse entre en compte, qu’elle soit lumineuse ou non,
baryonique ou non, cet effet s’ave`re aujourd’hui un outil indispensable pour sonder
la distribution de masse d’objets allant d’une galaxie a` l’Univers dans son ensemble.
1.2.2 Cadre de travail : les hypothe`ses
Avant d’e´tablir le formalisme lie´ a` l’effet de lentille gravitationnelle, il convient
de de´finir dans quel cadre de travail ope´rer. Pour cela on e´tablit six hypothe`ses fon-
damentales :
Le Principe Cosmologique est adopte´ comme base de travail. Il stipule que
l’Univers est homoge`ne et isotrope a` grande e´chelle, et donc la me´trique de FLRW
peut eˆtre utilise´e.
La Relativite´ Ge´ne´rale sert de cadre de travail. Etant donne´e l’adoption du
Principe Cosmologique comme premie`re hypothe`se, c’est la me´trique de Robertson-
Walker qui est utilise´e. Les surdensite´s a` l’origine de l’effet de lentille gravitationnelle
sont pour leur part traite´es comme des perturbations locales de la me´trique.
La lentille est suppose´e mince, c’est-a`-dire que sa taille, de l’ordre du me´ga-
parsec, est tre`s infe´rieure aux distances cosmologiques en jeu (voir la figure 1.3),
de l’ordre du gigaparsec. On peut ainsi traiter la lentille indiffe´remment comme sa
projection dans un plan (le plan-lentille).
Le champ gravitationnel de la lentille est stationnaire, ainsi le parcours
du photon n’est pas perturbe´ par les variations du potentiel gravitationnel interne a`
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la lentille. Soient tγ le temps de traverse´e de la lentille par le photon, et tL le temps
d’e´volution dynamique caracte´ristique de la lentille. On a tγ ≈ Lc ≈ 3 106 ans, ou` L
est la taille caracte´ristique de la lentille (∼ 1 Mpc) et c la vitesse de la lumie`re. Le
temps d’e´volution caracte´ristique de la lentille est lui de l’ordre du milliard d’anne´es.
On a donc tγ
tL
∼ 10−3, et cette hypothe`se est valide.
Les angles en jeu sont faibles et on peut alors les assimiler a` leur tangente
(α ≈ tanα). Dans le cadre de la me´trique de Schwarzschild, de´crivant le champ
gravitationnel autour d’une masse ponctuelle M , l’angle de de´viation est donne´ par
α =
4GM
c2ξ
≈ 30 arcsec, (1.18)
pour un parame`tre d’impact ξ de 100 kpc et une masse M de 1014M (typique d’un
amas). On peut donc sans proble`me se placer dans cette hypothe`se.
Le milieu est transparent, ce qui implique que le flux total en provenance de
l’image doit eˆtre conserve´, et que la lentille est achromatique : l’effet est indiffe´rent
de la longueur d’onde du photon de´vie´.
1.2.3 Formalisme
Conside´rons le banc optique pre´sente´ sur la figure 1.3. La lumie`re en provenance
d’une source S, vue sous un angle β en l’absence de masse de´flectrice, se trouve
de´vie´e par la pre´sence du champ gravitationnel lie´ a` la masse M (le Soleil ou un
amas de galaxies par exemple). La course du rayon lumineux est alors infle´chie vers
le centre de masse et l’image I de la source est effectivement vue sous un angle θ
Lentille
  Plan
θO β M
I
S
  Plan
Source
ξPSfrag replacements
αˆ
DOL DLS
DOS
Fig. 1.3: Banc optique de l’effet de lentille gravitationnelle. Un photon en provenance de la source
S (vue sous l’angle β) est de´vie´ d’un angle αˆ par la masse M, et l’image I est alors vue sous l’angle
θ.
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supe´rieur a` β, c’est l’effet de mirage gravitationnel. L’angle global d’infle´chissement,
note´ αˆ, est alors naturellement appele´ angle de de´flexion.
Dans le cadre de la Relativite´ Ge´ne´rale, on peut invoquer la me´trique de Schwarz-
schild (1916) pour montrer que, pour une masse de´flectrice M ponctuelle et un pa-
rame`tre d’impact ξ, un photon est de´vie´ d’un angle αˆ s’ecrivant (Einstein, 1915a) :
αˆ =
4GM
c2ξ
(1.19)
αˆ est ainsi directement proportionnel a` la masse M et inversement proportionnel au
parame`tre d’impact ξ.
Le cas ide´al d’une seule masse ponctuelle peut eˆtre ge´ne´ralise´ en assimilant une
distribution de masse, telle un amas de galaxie, a` une somme de masses e´le´mentaires.
L’angle de de´flexion final s’e´crit alors comme la somme vectorielle des de´flexions dues
a` tous les e´le´ments de masse dans le plan lentille :
~ˆα(~ξ) =
4G
c2
∫ ~ξ − ~ξ′
|~ξ − ~ξ′|2
Σ(~ξ)d2ξ′ (1.20)
ou` l’on a introduit la densite´ de masse surfacique Σ(~ξ) de la lentille, projection de
l’ensemble de la distribution de masse sur le plan-lentille.
De la figure 1.3, on peut e´crire facilement que θDOS = βDOS − αˆDLS car les
distances en jeu sont bien les distances diame`tre-angulaires. Si l’on de´finit l’angle de
de´flexion re´duit comme
~α =
DLS
DOS
~ˆα , (1.21)
alors les positions de la source S et de l’image I sont relie´es simplement au travers
de l’e´quation dite des lentilles :
Equation des lentilles :
~β = ~θ − ~α(~θ) (1.22)
Si il est e´vident qu’a` une image (lie´e a` θ) l’e´quation des lentilles n’associe qu’une
source (lie´e a` β), la re´ciproque n’est pas toujours vraie. Dans le cas ge´ne´ral αˆ est
un terme non-line´aire et une source peut alors engendrer plusieurs images : on parle
alors d’images multiples. Leur nombre est toujours impair (Burke, 1981) pour une
distribution de masse non-singulie`re.
Soit Σc la quantite´ appele´e densite´ de masse surfacique critique, et de´finie par :
Σc =
c2
4piG
DOS
DOLDLS
(1.23)
L’e´quation 1.20 se re´e´crit alors :
~α(~θ) =
1
pi
∫ ~θ − ~θ′
|~θ − ~θ′|2
κ(~θ′)d2θ′ (1.24)
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car ~ξ = DOL ~θ. La quantite´ κ(~θ) = Σ(DOL ~θ)/Σc introduite ici est la densite´ de
masse surfacique adimensionne´e, ou convergence. Elle mesure la nature critique de
l’amas et permet de de´finir les limites des re´gimes de lentille forte (κ ∼ 1 ou plus)
et faible (κ 1). Si la densite´ surfacique Σ(~ξ) est supe´rieure a` la valeur critique Σc
en un ou plusieurs points du plan-lentille, alors κ > 1 et l’e´quation des lentilles peut
avoir plus d’une solution pour certaines sources. Meˆme si le caracte`re sur-critique est
une condition suffisante pour produire des images multiples, un amas sous-critique
peut parfois aussi en pre´senter, sous certaines conditions (Subramanian & Cowling,
1986).
L’e´quation 1.24 implique que l’angle de de´viation peut eˆtre e´crit comme le gra-
dient du potentiel de de´flexion ψ (~α = ~∇θψ(~θ)) de´finit par :
ψ(~θ) =
1
pi
∫
ln |~θ − ~θ′|κ(~θ′)d2θ′ (1.25)
Ce potentiel ψ est l’expression re´duite du potentiel gravitationnel newtonien ϕ : ils
sont lie´s par la relation
ψ(~θ) =
2
c2
DLS
DOSDOL
ϕ(~θ) (1.26)
et satisfont a` l’e´quation de Poisson ∆ψ(~θ) = 2κ(~θ).
L’e´quation des lentilles (1.22) de´crit la transformation du plan source vers le plan
image, via le gradient du potentiel gravitationnel projete´ (potentiel de de´flexion ψ).
Dans le cas d’objets-sources e´tendus, ce sont les de´rive´es secondes locales du potentiel
qui interviennent dans la loi de transformation. Le jacobien A correspondant s’e´crit
donc :
A ≡
(
∂~β
∂~θ
)
=
(
δij − ∂αi(
~θ)
∂θj
)
=
(
δij − ∂
2ψ(~θ)
∂θi∂θj
)
(1.27)
A est l’inverse de la matrice d’amplification A−1. Son expression montre que la
matrice des de´rive´es partielles du potentiel ψ de´crit l’e´cart de la transformation due
a` la lentille a` l’identite´. De plus, Etherington (1933) a montre´ que la brillance de
surface (e´nergie rec¸ue par unite´ d’angle solide et par unite´ de fre´quence) est conserve´e
par l’effet de lentille gravitationnelle.
Etant donne´ que le laplacien de ψ vaut 2 fois la convergence, on peut e´crire :
κ =
1
2
trψ,ij =
1
2
(ψ,11 + ψ,22) (1.28)
ou` l’on a introduit la notation ψ,ij ≡ ∂2ψ∂θi∂θj . On peut aussi de´finir deux autres
combinaisons line´aires des ψ,ij :
γ1(~θ) =
1
2
(ψ,11 − ψ,22) (1.29)
γ2(~θ) = ψ,12 = ψ,21 (1.30)
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γ1 et γ2 sont les deux composantes de la grandeur appele´e cisaillement complexe
(shear en anglais) :
γ ≡ γ1 + iγ2 = |γ|e2iφ (1.31)
Avec ces de´finitions, la matrice A s’e´crit donc finalement :
Jacobien de la transformation – Matrice d’amplification inverse :
A =
(
1− κ− γ1 −γ2
−γ2 1− κ+ γ1
)
(1.32)
= (1− κ)
(
1 0
0 1
)
− γ
(
cos 2φ sin 2φ
sin 2φ − cos 2φ
)
(1.33)
Les effets de chaque terme (convergence et cisaillement) s’expriment ici clairement.
Le facteur de convergence, associe´ a` la matrice identite´, modifie la taille de l’image de
manie`re isotrope : une galaxie dans le plan-source garde la meˆme forme dans le plan-
image mais a une taille plus grande8. Le cisaillement, lui, introduit un e´tirement de
cette forme selon la direction φ. La norme de γ fixe l’amplitude de ce cisaillement, et
son argument φ en de´termine l’orientation. Au final, l’image d’une source circulaire
est une ellipse dont les rapports entre les axes principaux et le rayon de la source
sont les valeurs propres de A, soit 1 − κ ± γ. Du fait de la conservation de la
brillance de surface, le flux total de l’image est plus e´leve´ que celui de la source :
c’est l’effet de magnification. Le rapport µ de leurs flux est alors le de´terminant de
A−1, soit µ−1 = (1 − κ)2 − |γ|2. Dans le cas d’un objet ponctuel (non re´solu), on
parle d’amplification dans la mesure ou` on n’observe pas la modification de la taille
mais toujours la magnification.
1.2.4 Re´gime fort : lignes critiques et caustiques
Pour un amas suffisamment massif, il existe un lieu de points dans le plan-source
ou` le jacobien A est singulier, et donc ou` son de´terminant s’annule. L’amplification
y est donc infinie. Ce lieu de points est ge´ne´ralement constitue´ par une ou plusieurs
lignes appele´es lignes critiques, et leur image dans le plan-image les lignes caustiques.
Cas du profil isotherme
Les proprie´te´s physiques de la Sphe`re Isotherme Singulie`re sont de´crites en de´tail
en section 1.3.2. De la densite´ de masse volumique de´finie par :
ρ(r) =
σ2
2piGr2
(1.34)
8Le lemme d’inversion matricielle permet d’e´crire que si A = αI + B, alors A−1 = α−1I −
(B−1 +I/α)−1/α2. Comme 0 < (1−κ) < 1 dans le re´gime faible, la transformation du plan-source
vers le plan-image, lie´e a` A−1, agrandit bien les images des objets.
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on peut montrer que la densite´ de masse surfacique s’exprime :
Σ(r) =
σ2
2Gr
(1.35)
et que le potentiel gravitationnel newtonien associe´ est de la forme :
ϕ(r) = 2piσ2r (1.36)
D’apre`s l’expression 1.27 du jacobien A et la relation entre ϕ et sa forme re´duite ψ
(Eq.1.26), on peut montrer que A s’e´crit dans ce cas :
A =
(
1 0
0 1− θE
θ
)
(1.37)
ou` l’on a introduit le rayon d’Einstein θE :
θE =
4piσ2
c2
DLS
DOS
(1.38)
Le de´terminant du jacobien (detA−1 = 1− θE/θ) s’annule lorsque θ = θE. La ligne
critique ou` l’amplification est infinie est donc le cercle de rayon θE appele´ anneau
d’Einstein. Les e´quations 1.24 et 1.35 permettent d’exprimer l’angle de de´flexion α,
ici constant :
α =
4piσ2
c2
DLS
DOS
(1.39)
On a donc α = θE, et l’image d’un point-source en β = 0 (ligne caustique re´duite
a` un point) est donc l’anneau d’Einstein. C’est le premier cas pre´sente´ sur la figure
1.4.
De fac¸on ge´ne´rale, pour un potentiel circulaire, la matrice d’amplification pou-
vant s’exprimer sous forme diagonale, les valeurs telles que
∂2ψ
∂θ2
= 1 de´finissent
l’e´quation du cercle critique radial (inexistant dans le cas de la sphe`re isotherme
singulie`re mais apparaissant par exemple ni elle n’est plus singulie`re mais pre´sente
un rayon de cœur : voir le troisie`me cas de la figure 1.4). Le cercle critique tangentiel
est quant a` lui de´finit par l’ensemble des points tels que
1
θ
∂ψ
∂θ
= 1. A proximite´ des
lignes critiques radiales (resp. tangentielles), les images des sources sont de´forme´es
pour s’orienter radialement (resp. tangentiellement) au centre de l’amas (Fig. 1.5).
L’inte´reˆt des lignes critiques et caustiques re´side dans leur lien avec la confi-
guration des images multiples. Pour des distributions de masse qui ne pre´sentent
pas de syme´trie circulaire (cas ge´ne´ral), une caustique peut pre´senter deux types
de forme : soit courbe (fold en anglais), soit pre´sentant un point de rebroussement
(cusp). Le type d’image forme´e est diffe´rent selon la zone de la caustique traverse´e
par la source. Si elle passe par une zone lisse, deux images vont se former et fu-
sionner pour former un arc. Ces deux images disparaissent apre`s la traverse´e de la
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(a)
(c)
(b)
(d)
Fig. 1.4: Lignes critiques (symboles +) et caustiques (traits pleins) obtenues pour diffe´rents profils
de masse. Le de´flecteur est a` zL = 0, 3 et les lignes sont trace´es pour zS = 1. Les unite´s sont donne´es
en secondes d’arc. (a) Sphe`re isotherme singulie`re (σ = 1000 km.s−1). Il se forme une ligne critique
tangentielle, la caustique correspondante est re´duite a` un point. (b) Ellipso¨ıde isotherme singulier
(σ = 1000 km.s−1,  = 0.2). La caustique ante´ce´dente de la ligne critique tangentielle prend la
forme d’une astro¨ıde. (c) Sphe`re isotherme avec rayon de cœur (σ = 1000 km.s−1, R0 = 50 kpc).
En plus de la ligne critique tangentielle (a` l’exte´rieur), il en apparaˆıt une radiale (a` l’inte´rieur) dont
la caustique est un cercle. La ligne caustique tangentielle est re´duite a` un point. (d) Ellipso¨ıde
isotherme avec rayon de cœur (σ = 1000 km.s−1,  = 0.2, R0 = 50 kpc). Par rapport au cas
pre´ce´dent, la ligne caustique tangentielle prend ici la forme d’une astro¨ıde. D’apre`s Golse (2002).
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Fig. 1.5: Position des images multiples en fonction de leur position par rapport aux lignes critiques,
ainsi que leur type selon le lieu de la caustique que la source traverse. Si elle passe par une zone
lisse (fold, fle`ches tirets-pointille´es) de la caustique tangentielle, il se forme un arc compose´ de deux
e´le´ments dans la direction tangentielle. Dans le cas d’une ligne caustique radiale, il n’existe que des
zones courbes ; en la traversant (fle`ches en tirets), la source donnera un arc radial selon la direction
radiale. Si la source traverse un point de rebroussement (cusp, fle`ches pleines), il existera un grand
arc forme´ de trois parties. D’apre`s Golse (2002).
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caustique. Pre`s des points de rebroussement, il se forme trois images qui fusionnent
pour former un grand arc qui peut ainsi prendre un aspect discontinu. Il ne subsiste
qu’une seule image quand la source a passe´ la caustique. Lorsqu’il se forme ainsi
des images multiples, chaque segment a une orientation diffe´rente par rapport a` la
source. La figure 1.5 re´sume ces diffe´rentes configurations. Ces effets de miroir sont
ainsi tre`s utiles pour identifier la formation des caustiques.
L’e´tude des images multiples cre´e´es par le positionnement d’une galaxie a` proxi-
mite´ d’une ligne caustique permet de contraindre de manie`re robuste le potentiel
gravitationnel de l’amas. On peut par exemple citer l’e´tude d’une paire d’images
dans l’arc ge´ant d’Abell 370 par Kneib et al. (1993). La connaissance de plusieurs
syste`mes d’images multiples associe´s a` des galaxies situe´es a` des redshifts diffe´rents
permet d’apporter une contrainte d’autant plus forte sur le mode`le de masse de
l’amas, et meˆme a` ce stade sur les parame`tres cosmologiques (Golse et al., 2000,
2002).
1.2.5 Matrice de forme, transformation
Conside´rons l’image d’une galaxie a` la position ~θ sur le ciel. Si on suppose qu’elle
est elliptique, ses isophotes peuvent eˆtre caracte´rise´es par Q, tenseur des moments
d’ordre 2 de sa brillance. On peut montrer, a` partir de la conservation de la brillance
de surface et de l’e´quation des lentilles (1.22), que le tenseur Q(s) de la source et
celui Q de l’image sont simplement lie´s par la relation :
Q(s) = AQAT = AQA (1.40)
ou` A est le jacobien de´fini plus toˆt (Eq.1.27), a` la position ~θ.
De´finissons l’ellipticite´ complexe ε (Bonnet & Mellier, 1995) a` partir des composantes
de Q :
ε ≡ Q11 −Q22 + 2iQ12
Q11 +Q22 + 2(Q11Q22 −Q122)1/2
, (1.41)
Ce complexe peut se re´e´crire simplement en fonction du rapport d’axes q de l’ellipse
(q ≤ 1) et de son orientation ϕ dans le plan-image :
ε =
1− q
1 + q
e2iϕ (1.42)
On peut alors montrer que la transformation entre les ellipticite´s de la source (ε(s))
et de l’image (ε) s’e´crit (Seitz & Schneider, 1997) :
ε(s) =


ε− g
1− g∗ε pour |g| ≤ 1
1− gε∗
ε∗ − g∗ pour |g| > 1
(1.43)
ou` la marque ∗ de´signe la conjugaison complexe. La grandeur g introduite ici est le
cisaillement re´duit simplement de´fini par :
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Cisaillement re´duit :
g(~θ) ≡ γ(
~θ)
1− κ(~θ)
(1.44)
qui tend vers γ(~θ) dans le re´gime faible de lentille gravitationnelle (κ(~θ)  1). Il
faut noter que la transformation 1.43 ne de´pend que du cisaillement re´duit et non
du cisaillement ou de la convergence individuellement. Seul le cisaillement re´duit est
donc accessible via la mesure de l’ellipticite´ des images. La transformation inverse a`
1.43, pour exprimer ε en fonction de ε(s), s’obtient simplement en intervertissant ε
et ε(s), et en changeant g en −g.
1.2.6 Re´gime faible
Nous venons de montrer qu’une galaxie en arrie`re-plan subissait des de´formations
relie´es directement au potentiel gravitationnel de la lentille. Dans le cas d’une popu-
lation de galaxies intrinse`quement circulaires, ce potentiel pourrait eˆtre facilement
contraint en mesurant l’ellipticite´ de chaque image. Dans la pratique les galaxies
ne sont cependant pas circulaires et pre´sentent une distribution en ellipticite´. Elle
est estime´e par exemple sur des images profondes HST dans des zones de´pourvues
d’amas riches (et donc non de´forme´es par des lentilles). L’analayse par Ebbels et al.
(1999) des donne´es du Medium Deep Survey (Griffiths & et al., 1996) re´ve`le que
la distribution observe´e de la forme des galaxies peut eˆtre de´crite par la loi :
p(τS,x, τS,y) ∝ exp
[
−
(
τS,x
2 + τS,y
2
στ 2
)α]
(1.45)
avec α ∼ 1.15 et στ ∼ 0.33, ou` τ ≡ 12
(
1
q
− q
)
est un autre descripteur de l’ellipticite´.
La distribution τS.p(τS) s’annule en ze´ro (objet circulaire), et pique en τS = 0.230
(q = 0.796), soit ε = 0.113. Les galaxies ont donc toutes une ellipticite´ intrinse`que et
il est alors impossible en observant une seule image de se´parer l’ellipticite´ intrinse`que
de l’ellipticite´ induite par la lentille. Une approche statistique s’impose.
Les galaxies observe´es sont toujours assimile´es a` des ellipses (ou plus ge´ne´rale-
ment il est toujours possible de de´terminer l’ellipticite´ de leur profil de luminosite´
s’il est suffisamment re´gulier), et on de´finit ici la forme d’une ellipse. Si a et b sont
respectivement ses demi-grand axe et demi-petit axe, on peut lui associer le vecteur
ellipticite´ ~e dont les deux composantes e1 et e2 sont de´finies par :{
e1 = e cos 2ϕ
e2 = e sin 2ϕ
(1.46)
ou` la norme e (l’ellipticite´) est ici de´finie par :
e = ‖~e‖ = a− b
a+ b
=
1− q
1 + q
(1.47)
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avec q ≡ b/a le rapport d’axes. ~e est la version vectorise´e de l’ellipticite´ complexe ε
de´finie Eq.1.42 (meˆme norme, meˆme argument).
Nous pouvons affirmer que les galaxies d’arrie`re-plan sont toutes oriente´es ale´atoi-
rement. Alors que les galaxies d’amas peuvent avoir des orientations non-ale´atoires
par rapport au centre de l’amas, ou les paires de galaxies peuvent eˆtre aligne´es a`
cause des effets de mare´e, les galaxies faibles conside´re´es ici sont distribue´es dans
un grand volume. En effet les redshifts des galaxies se distribuent entre 0.2 et 3.0 et
donc la profondeur de ce volume est comparable au rayon de Hubble9. Cette large
se´paration spatiale est e´galement refle´te´e par leur faible auto-corre´lation angulaire
(Brainerd et al., 1995; Villumsen et al., 1997).
D’apre`s la remarque sur les valeurs propres deA (dernier paragraphe de la section
1.2.3), 〈q〉 = 1−κ−γ
1−κ+γ
, si la notation 〈〉 de´signe la moyenne locale. L’ellipticite´ moyenne
des images observe´es s’e´crit alors :
〈〉 =
〈
γ
1− κ
〉
(1.48)
Dans la limite du re´gime gravitationnel faible (weak lensing), on peut ne´gliger κ
devant 1 (κ 1, densite´ locale de masse faible), et donc les composantes du vecteur
ellipticite´ moyen des images sont assimilables aux composantes du vecteur cisaille-
ment moyen :
〈γ1(~θ)〉 = 〈1(~θ)〉
〈γ2(~θ)〉 = 〈2(~θ)〉
(1.49)
9 c
H0
' 4.3 h70−1 Gpc.
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1.3 Mode`les de masse des amas
1.3.1 Formation des structures et distribution de masse
Le phe´nome`ne ayant engendre´ les fluctuations observe´es sur la surface de dernie`re
diffusion (le CMB) et a` l’origine des grandes structures pre´sentes dans l’Univers ac-
tuel reste a` pre´ciser. Deux hypothe`ses sont e´voque´es. La premie`re suppose que ces
fluctuations sont une partie inte´grante des conditions initiales meˆmes du Big Bang et
e´taient donc pre´sentes de`s le temps de Planck (10−43 seconde environ). Dans l’autre
sce´nario elles sont lie´es a` une transition de phase dans l’Univers primordial, par un
mode`le d’inflation ou de cordes cosmiques, vers 10−35 seconde apre`s le Big Bang.
Les fluctuations quantiques du vide seraient alors passe´es de l’e´chelle microscopique
a` l’e´chelle macroscopique.
Conside´rons ρ¯(t) =
3H2(t)Ω(t)
8piG
, la densite´ moyenne de l’Univers a` l’instant t.
On de´finit le contraste de densite´ δ(~x, t) d’une surdensite´ a` la position ~x par :
δ(~x, t) =
ρ(~x, t)− ρ¯(t)
ρ¯(t)
(1.50)
Lors de son e´volution au cours du temps, la surdensite´ accre`te la matie`re environ-
nante et le contraste δ augmente. Tant que les fluctuations restent faibles (|δ|  1),
la croissance des re´gions surdenses peut eˆtre de´crite par une the´orie line´aire. Lorsque
δ s’approche de l’unite´, les effets non-line´aires ne sont plus ne´gligeables, l’expansion
de la re´gion s’arreˆte et celle-ci commence a` s’effondrer sur elle-meˆme. Le halo s’est
alors de´couple´ de l’expansion de l’Univers. Si dans un Univers statique le taux de
croissance de ces instabilite´s est exponentiel, dans un univers en expansion il est une
puissance du temps (t3/2 pour un univers plat).
Pour un tel syste`me auto-gravitant, d’e´nergie cine´tique T et d’e´nergie potentielle
V , le the´ore`me du viriel donne 〈T 〉+ 2〈V 〉 = 0, ou` la moyenne est temporelle (Bah-
call & Tremaine, 1981). Une fois l’effondrement de´bute´, un processus de relaxation
violente et de me´lange de phases ope`re, les particules se virialisent et atteignent une
configuration d’e´quilibre stable que l’on identifie comme le lieu de formation des
galaxies. Dans le the´ore`me du viriel la moyenne temporelle a alors e´te´ remplace´e par
la somme sur toutes les particules (les galaxies) de l’amas.
Une estimation analytique de la re´partition de la masse dans les halos repose
sur des mode`les d’effondrement et de virialisation ide´alise´s et simplifie´s. Dans la
re´alite´ l’effondrement est un processus complexe et hautement non-line´aire qu’il
n’est pas possible de de´crire en de´tail analytiquement. Les simulations nume´riques
de syste`mes a` N-corps permettent une re´solution directe des e´quations non-line´aires
et offrent donc une meilleure chance d’obtenir des re´sultats viables.
Le consortium VIRGO (Jenkins et al., 1998; Colberg et al., 2000) a re´cemment
produit des simulations nume´riques de formation de halos de matie`re noire dans
lesquelles ils e´tudient la distribution de masse pour des halos de diverses tailles et
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Fig. 1.6: Distributions de masse projete´es en tranche d’apre`s des simulations nume´riques du
consortium Virgo, pour deux cosmologies et trois e´poques diffe´rentes. Le premier mode`le (ΛCDM)
fait appel a` une matie`re noire froide (CDM pour Cold Dark Matter) et une constante cosmologique
non-nulle (ΩΛ = 0.7) dans un Univers plat (Ω = 1.0). Le deuxie`me (SCDM pour Standard Cold
Dark Matter) a une constante cosmologique nulle mais toujours pour un Univers plat. Dans cet
Univers de type Einstein-de Sitter, ΩM = 1.0.
pour diverses cosmologies (Jenkins et al., 2001). La figure 1.6 pre´sente l’e´volution
d’un syste`me de particules de matie`re noire en fonction du redshift (z = 3, 1 et
0) pour deux cosmologies diffe´rentes. L’accre´tion et la densification des structures
au cours des aˆges est clairement visible. On voit de plus nettement l’influence de
la cosmologie sur ces simulations : l’accre´tion est nettement plus efficace dans un
Univers ou` la constante cosmologique est non-nulle.
La confrontation des simulations a` la re´alite´ est un challenge des plus importants.
On se doit de garder a` l’esprit que les « particules » utilise´es dans les simulations
ont des masses sous-galactiques comprises entre 107 et 1010 M, donc tre`s loin de
la masse subatomique attendue des particules de matie`re noire. Un deuxie`me be´mol
vient de la composition exclusivement noire de la majorite´ des simulations. Meˆme
si dans le mode`le de concordance la matie`re noire domine la matie`re baryonique
sur la re´partition totale de la masse, il est e´vident qu’on ne peut re´sumer un amas
de galaxies a` son halo de matie`re noire. La pre´sence de galaxies dans le centre des
halos a a` n’en pas douter une influence non ne´gligeable. On peut cependant noter
l’existence de simulations incluant de la matie`re baryonioque conjointement a` de
la matie`re noire : l’e´tude de Theuns et al. (1998) s’inte´resse a` la distribution du
gaz intergalactique, qui prend une forme de filaments dont les intersections sont des
re´gions de formation de galaxies, et l’e´tude de Yoshida et al. (2002) qui simule les
processus de refroidissement du gaz dans les amas.
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Un autre proble`me est souleve´ par les galaxies naines et celles a` faible brillance de
surface qui sont suppose´es eˆtre domine´es par la matie`re noire et sont donc conside´re´es
comme des traceurs plutoˆt robustes de sa distribution. Les observations dans le do-
maine radio de leurs courbes de rotation semblent mettre en e´vidence une surdensite´
centrale peu pique´e (Kravtsov et al., 1998), en contradiction avec les pre´dictions de
formation hie´rarchique dans le cas d’une matie`re noire froide. Toutefois, d’autres
auteurs argue¨nt que les observations radio, du fait de leur faible re´solution, ne per-
mettent pas de de´terminer correctement la distribution de masse au centre des ga-
laxies.
La conclusion reste que les mode`les de matie`re noire froide pre´disent des dis-
tributions de masse pour les galaxies ou les amas pique´es en leur centre. L’e´tude
observationnelle peut donc permettre de contraindre la nature meˆme de la matie`re
noire (Natarajan et al., 2002). De meˆme la comparaison des simulations aux mesures
ou aux observations par diverses me´thodes (lentille gravitationnelle forte, faible, as-
pect dans les domaines radio, X) doit permettre de contraindre certains parame`tres
cosmologiques : le comptage des amas – aujourd’hui ou en fonction du redshift –,
l’e´tat d’avancement de l’effondrement, la distribution de masse dans les pics, sont
autant d’observables exploitables.
1.3.2 Sphe`re Isotherme Singulie`re (SIS)
Le mode`le de Sphe`re Isotherme Singulie`re (ci-apre`s SIS) est le plus couramment
utilise´ car le plus simple. Les expressions des diffe´rents parame`tres s’e´crivent sim-
plement et les proprie´te´s physiques sont relativement uniformes. Dans ce mode`le
a` syme´trie sphe´rique, la tempe´rature des particules (ici les galaxies de l’amas) est
constante quelle que soit la distance r du centre, et par la`-meˆme la dispersion de
vitesse σ des galaxies est elle aussi constante. Satisfaisant ainsi a` l’e´quation de Boltz-
man, la densite´ de masse volumique s’e´crit :
SIS – Densite´ de masse volumique :
ρ(r) =
σ2
2piGr2
(1.51)
et de´croˆıt donc en r−2. Meˆme s’il est largement utilise´ pour sa simplicite´, ce mode`le
ne peut donc pas avoir de re´alite´ physique car sa densite´ diverge au centre de
l’amas et pre´sente donc une singularite´. De plus la masse totale de l’amas Mtot =∫
∞
0
4pir2ρ(r)dr diverge elle-aussi a` l’infini. Ce mode`le n’ayant qu’un seul degre´ de
liberte´ (sa normalisation fixe´e par σ par exemple), il n’est pas possible de lui de´finir
un rayon caracte´ristique jusqu’auquel on pourrait inte´grer la masse par exemple.
La densite´ surfacique de masse associe´e s’exprime :
Σ(r) =
σ2
2Gr
(1.52)
et le cisaillement et la convergence induite par l’amas sont e´gaux a` :
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SIS – Convergence et cisaillement :
κ(θ) = γ(θ) =
θE
2θ
(1.53)
ou` le rayon d’Einstein θE, ou` l’amplification est infinie, vaut (voir §1.2.4) :
θE =
4piσ2
c2
DLS
DOS
(1.54)
Dans ce mode`le ide´al, l’angle de de´viation α ne de´pend pas du parame`tre d’impact
et est donc lui aussi constant (α = θE).
Malgre´ ses de´fauts, le mode`le de Sphe`re Isotherme Singulie`re est largement uti-
lise´ car il permet une liaison rapide entre la dispersion de vitesse et l’intensite´ du
cisaillement, l’une mesure´e, l’autre de´duite, et permet une comparaison rapide des
re´sultats avec une influence limite´e de la cosmologie sur les grandeurs en jeu (absence
de rayon caracte´ristique notamment).
1.3.3 Loi de puissance (Pow)
Le mode`le de loi de puissance (power law) est une ge´ne´ralisation de celui de la
Sphe`re Isotherme Singulie`re. Ici la pente logarithmique est libe´re´e et le cisaillement
γ ne se comporte plus en r−1 mais en r−q, ou` q > 0 :
Loi de puissance – Cisaillement :
γ(θ) =
q
2
(
θE
θ
)q
(1.55)
La convergence κ et sa moyenne κ¯ correspondantes se ge´ne´ralisent de la meˆme fac¸on :
Loi de puissance – Convergence :
κ(θ) =
2− q
2
(
θE
θ
)q
(1.56)
κ¯(θ) =
(
θE
θ
)q
(1.57)
1.3.4 Le mode`le Navarro–Frenk–White (NFW)
Ce mode`le est diffe´rent des autres pre´sente´s jusqu’alors car il n’est pas issu de
pre´visions the´oriques. Au contraire il est de´duit de simulations nume´riques a` haute
re´solution de l’e´volution de surdensite´s de masse dans l’hypothe`se d’une matie`re
noire froide (CDM). Navarro, Frenk, & White (1995) ont ainsi montre´ que les profils
de densite´ de masse des structures engendre´es e´taient homothe´tiques sur une e´chelle
de masse de 4 ordres de grandeur, et ajuste´s de manie`re satisfaisante par un profil
dont l’expression est :
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NFW – Densite´ de masse volumique :
ρ(r) =
δcρc
r
rs
(
1 +
r
rs
)2 (1.58)
ou` ρc est la densite´ critique de l’Univers. Le mode`le NFW se caracte´rise par un
facteur d’e´chelle, lie´ au rayon rs, et un facteur de normalisation, lie´ au contraste de
densite´ δc. Le profil de densite´ a une pente centrale en r
−1 (il est donc singulier), plus
plate que celle de la sphe`re isotherme, alors qu’a` grand rayon la pente logarithmique
s’accentue fortement pour atteindre -3.
On de´finit e´galement le rayon note´ r200 dans lequel la densite´ moyenne incluse
tombe a` 200 fois la densite´ critique. r200 est donc la solution formelle de l’e´quation :∫ r200
0
4pir2 ρ(r) dr =
4
3
pir200
3 × 200 ρc (1.59)
On exprime r200 en fonction du rayon caracte´ristique rs suivant la relation :
r200 = c rs (1.60)
ou` la constante de proportionnalite´ c est le parame`tre de concentration. Il s’e´crit en
fonction du contraste de densite´ selon l’expression :
δc =
200
3
c3
ln(1 + c)− c
1 + c
(1.61)
En accord avec le mode`le d’effondrement sphe´rique (Lacey & Cole, 1993) et les
re´sultats de simulations nume´riques (Cole & Lacey, 1996), r200 est un estimateur
du rayon viriel 10. La masse totale de ce mode`le divergeant a` l’infini, on l’exprime a`
l’inte´rieur du rayon r200 (masse 3D) :
M200 = M(r200) =
800
3
pir200
3 ρc (1.62)
Le parame`tre de concentration c, qui exprime le rapport entre le rayon viriel et le
rayon caracte´ristique de l’amas, traduit la concentration de la distribution de masse,
l’amplitude relative du cœur par rapport au reste de la distribution : M200 ne de´pend
que de r200 et a` masse e´gale deux mode`les peuvent avoir des parame`tres c diffe´rents.
Sa valeur pour un amas riche est de l’ordre de quelques unite´s pour une masse d’en-
viron 1015M.
L’e´tat relaxe´ d’un syste`me est en ge´ne´ral fonction de son redshift : plus ce der-
nier est grand (et donc plus le syste`me est jeune), plus nombreuses sont les sous-
structures. Jing (2000) note qu’environ 70% des halos (a` l’e´quilibre ou non) sont
10Rayon caracte´ristique d’un syste`me autogravitant virialise´, c’est-a`-dire qui a atteint sa confi-
guration stable.
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correctement de´crits par le mode`le NFW. L’e´cart avec le profil observe´ est croissant
avec l’augmentation du nombre de sous-structures, et tend a` ne´cessiter une valeur
d’autant plus faible du parame`tre de concentration.
Il est aussi possible de de´finir une dispersion de vitesse caracte´ristique de l’amas,
σc, bien que la vitesse de dispersion locale (dont l’expression analytique est complexe)
soit une fonction de la distance au centre :
σc
2 = Gδcρcrs
2 (1.63)
Cette de´finition permet a` σc, pour la description d’un halo donne´, d’avoir une valeur
e´quivalente a` celles des dispersions de vitesses d’autres mode`les.
Si le mode`le NFW semble satisfaire aujourd’hui une large partie de la commu-
naute´ e´tudiant les grandes structures, la forme de ρ(r) conduit a` des expressions
non-triviales pour les grandeurs usuelles dans le contexte des lentilles gravitation-
nelles. Elles ont e´te´ e´tablies par Bartelmann (1996) ou Wright & Brainerd (2000).
On de´finit les fonctions f(x), h(x) et j(x), ou` x ≡ r/rs :
f(x) =


1
x2 − 1

1− 2 atanh
√
1−x
1+x√
1− x2

 (x < 1)
1
3
(x = 1)
1
x2 − 1

1− 2 atan
√
x−1
x+1√
x2 − 1

 (x > 1)
(1.64)
h(x) =


2
x2

2 atanh
√
1−x
1+x√
1− x2 + ln(x/2)

 (x < 1)
2 + 2 ln(1/2) (x = 1)
2
x2

2 atan
√
x−1
x+1√
x2 − 1 + ln(x/2)

 (x > 1)
(1.65)
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j(x) =


4 atanh
√
1−x
1+x
x2
√
1− x2 +
2 ln(x/2)
x2
− 1
x2 − 1 +
2 atanh
√
1−x
1+x
(x2 − 1)√1− x2
(x < 1)
2 ln(1/2) + 5/3 (x = 1)
4 atan
√
x−1
x+1
x2
√
x2 − 1 +
2 ln(x/2)
x2
− 1
x2 − 1 +
2 atan
√
x−1
x+1
(x2 − 1)3/2
(x > 1)
(1.66)
et le parame`tre κk :
κk =
2rsδcρc
Σc
(1.67)
Alors le cisaillement γ, la convergence κ et la densite´ de masse surfacique adimen-
sionne´e moyenne κ¯ s’e´crivent respectivement :
NFW – Cisaillement et convergence :
γ(x) = κk j(x) (1.68)
κ(x) = κk f(x) (1.69)
κ¯(x) = κk h(x) (1.70)
Le rayon d’Einstein doit pour sa part satisfaire a` l’e´quation
κ¯(θE) = 1 (1.71)
qui doit eˆtre re´solue nume´riquement en connaissant c et rs.
1.3.5 Vers un profil de masse universel ?
Bien qu’il semble y avoir un consensus sur l’existence d’un profil de masse uni-
versel et sur sa forme a` grande distance du centre du halo (Fukushige & Makino,
1997; Huss et al., 1999), des simulations re´centes de meilleure re´solution conduise a`
une pente logarithmique au centre plus raide que celle du profil NFW. L’expression
ge´ne´ralise´e de la densite´ pour ce mode`le (Zhao, 1996)
ρr =
δcρc(
r
rs
)α(
1 +
r
rs
)3−α (1.72)
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a un comportement au centre en r−α. Les re´sultats de Moore et al. (1999) semblent
favoriser α ∼ 1.5. Cependant, les simulations de Jing & Suto (2000) conduisent a`
une pente au centre plus raide que celle du profil NFW pour les amas de galaxies.
De plus ils estiment qu’il n’y aurait pas de profil universel puisque α varierait selon
l’e´chelle, suivant que le mode`le de´crive une galaxie, un groupe ou un amas.
1.3.6 De´ge´ne´rescence du plan-masse
Une limitation importante a` l’e´tude de l’effet de lentille gravitationnelle est sous-
jacente au formalisme expose´ a` la section 1.2.3 : il est impossible de savoir si la
distribution de masse projete´e que l’on peut en de´duire contient ou non un plan
de masse uniforme et constant sur l’ensemble du champ conside´re´. Ce proble`me est
connu sous le nom de de´ge´ne´rescence du plan-masse, ou mass-sheet degeneracy en
anglais.
Dans le cas simple de sources toutes positionne´es au meˆme redshift, cette de´ge´ne´-
rescence peut eˆtre comprise a` partir des de´finitions de la section 1.2.3. Conside´rons
la transformation du potentiel de de´flexion ψ suivante :
ψ(~θ, z) → ψ′(~θ, z) = 1− λ
2
~θ2 + λψ(~θ, z) (1.73)
ou` λ est une constante arbitraire. La convergence κ et le cisaillement γ sont lie´s au
potentiel ψ aux travers des e´quations 1.28 et 1.31. Leurs transformations s’e´crivent
donc :
κ(~θ, z) → κ′(~θ, z) = λκ(~θ, z) + (1− λ) (1.74)
γ(~θ, z) → γ′(~θ, z) = λγ(~θ, z) (1.75)
Donc le cisaillement re´duit g, seul accessible en mesurant les formes des galaxies
lentille´es (voir la remarque p.41 sur la transformation 1.43), est invariant :
g(~θ, z) =
γ(~θ, z)
1− κ(~θ, z)
→ g′(~θ, z) = g(~θ, z) (1.76)
Cette invariance a d’abord e´te´ identifie´e par Falco et al. (1985) dans le cadre de
l’effet de lentille gravitationnelle forte, et par Schneider & Seitz (1995) dans celui de
lentille faible. Elle laisse la relation 1.43 entre les ellipticite´s intrinse`que et observe´e
inchange´es.
Une solution rapide a` ce proble`me est de contraindre λ en faisant des hypothe`ses
simples sur la convergence κ. Par exemple on peut supposer que la densite´ de masse
surfacique de´croˆıt avec l’e´loignement au centre, impliquant λ > 0. De plus κ est une
grandeur positive, et on peut donc fixer une limite supe´rieure sur le cisaillement γ
dans le re´gime sous-critique (κ < 1).
De manie`re plus quantitative, avec l’e´mergence de came´ra grand champ, on peut
faire l’hypothe`se que la densite´ de masse surfacique est proche de ze´ro sur les bords
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du champ, donc loin du centre de l’amas. Cependant, Bradacˇ et al. (2004) notent que
pour un amas de 1015M a` un redshift de 0.2, les simulations nume´riques pre´disent
une densite´ de masse projete´e d’environ κ ' 0.005 a` une distance de 15 minutes
d’arc. Avec l’utilisation d’une came´ra de 30′ × 30′ on doit donc s’attendre a` sous-
estimer la masse d’un tel amas d’environ 20%.
La de´ge´ne´rescence du plan-masse ne peut pas eˆtre leve´e en utilisant la forme
des galaxies lentille´es seulement (Seitz & Schneider, 1997), et il est ne´cessaire d’in-
clure une information comple´mentaire. Une solution consisterait a` utiliser l’effet de
magnification de la lentille (Broadhurst et al., 1995) qui induit une anomalie dans
la relation redshift-magnitude. Le comptage des galaxies d’arrie`re-plan est directe-
ment relie´ a` la magnification de la lentille (au premier ordre 1+2κ). Une estimation
soigne´e de la densite´ locale des sources lentille´es fournit donc une mesure directe
de la densite´ surfacique κ (Fort et al., 1997; Mayen & Soucail, 2000). Cependant
cette approche souffre de la ne´cessite´ d’une calibration tre`s pre´cise des comptages
en champ vide.
Bradacˇ et al. (2004) proposent donc d’utiliser l’information contenue dans le
redshift des sources. En effet, si l’hypothe`se d’une disposition unique des sources
dans un meˆme plan est abandonne´e au profit de leur distribution, la de´ge´rescence
du plan-masse peut eˆtre en partie contrainte (Seitz & Schneider, 1997), et le cas
ide´al ou` tous les redshifts sont connus pre´cise´ment la le`ve comple`tement.
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1.4 Distribution de luminosite´ des galaxies dans
les amas
La fonction de luminosite´ (FdL) des galaxies, qui de´crit la fac¸on dont se re´partit
la population globale des galaxies selon leur luminosite´, est un test important des
processus physiques qui re´gissent la formation et l’e´volution des galaxies. Elle est
principalement fixe´e par la combinaison entre l’histoire de formation stellaire de
chaque galaxie et la croissance gravitationnelle des structures. La FdL locale est
maintenant bien connue graˆce aux releve´s spectroscopiques grands champs comme
le 2dFGRS (Colless et al., 2001) ou le SDSS (Sloan Digital Sky Survey : Blanton
et al., 2001).
La fonction de luminosite´ des galaxies d’un amas, diffe´rente de celle des galaxies
de champ, peut eˆtre de´crite par la fonction de Schechter (1976). La densite´ nume´rique
des galaxies dans la tranche de luminosite´ absolue L et L+ dL s’e´crit alors :
Fonction de luminosite´ de Schechter :
φ(L) =
dN
dL
=
φ?
L?
(
L
L?
)−α
e−L/L
?
(1.77)
Aux faibles luminosite´s, L  L?, et donc φ(L L?) ∼ φ
?
L?
(
L
L?
)−α
. En e´chelle
log-log, la fonction est alors une droite de pente −α. Au voisinage de L?, la fonction
pre´sente donc un coude, et aux grandes luminosite´s (L L?), e−L/L? devient domi-
nant et la population de galaxies s’effondre (Fig. 1.7).
Le nombre total de galaxies peuplant un amas s’exprime alors :
Ntot =
∫
∞
0
φ(L)dL = φ?
∫
∞
0
(
L
L?
)−α
e−L/L
?
d
L
L?
= φ?Γ(1− α) (1.78)
ou` Γ(a) est la fonction Gamma d’Euler11. Dans la mesure ou` 1 < α < 2 (voir ci-
apre`s), Ntot n’est en fait pas de´fini : la population des galaxies faibles diverge aux
faibles luminosite´s. A contrario, la luminosite´ totale de l’amas, elle, s’e´crit :
Ltot =
∫
∞
0
Lφ(L) dL = φ?L?
∫
∞
0
(
L
L?
)1−α
e−L/L
?
d
(
L
L?
)
= φ?L? Γ(2− α) (1.79)
D’apre`s les conditions sur l’exposant α, la luminosite´ totale de l’amas est finie. La
divergence du nombre de galaxies de l’amas devrait en fait eˆtre limite´e par une
luminosite´ minimale de coupure traduisant l’inexistance d’objets de nature galac-
tique dont la luminosite´ est proche de ze´ro. Cependant cette population n’est pas
proble´matique dans la mesure ou` leur contribution a` la luminosite´ totale tend a`
11Γ(a) ≡ ∫∞
0
e−tta−1dt
= (a− 1)! si a > 0
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Fig. 1.7: Fonction de luminosite´ de Schechter (Eq.1.77) pour un coefficient α de 1.25. Les faibles
luminosite´s sont tre`s peuple´es alors que au-dela` de L? le peuplement de´croˆıt rapidement.
s’annuler.
En terme de magnitudes, la fonction de luminosite´ de Schechter s’e´crit :
φ(M) =
dN
dM
=
dL
dM
× dN
dL
Par de´finition, la magnitude s’e´crit L/L? = 10−
M−M?
2.512 , et donc d’apre`s l’e´quation
1.77 :
φ(M) = L?
ln 10
2.512
L
L?
× φ
?
L?
(
L
L?
)−α
e−L/L
?
=
ln 10
2.512
φ?
(
10−
M−M?
2.512
)1−α
exp
(
−10−M−M
?
2.512
)
(1.80)
La magnitude absolue M ? (ou apparente m?) peut donc servir de re´fe´rence quand on
cherche a` caracte´riser la luminosite´ d’un amas. Elle le sera lors de la classification
des galaxies observe´es, effectue´e en section 2.2.4. Mais la normalisation φ? et la
pente α sont fonction du filtre d’observation. Les meilleures valeurs ge´ne´riques de
M? peuvent eˆtre trouve´es dans la litte´rature pour les re´sultats primaires du SDSS
produits par Blanton et al. (2001). Graˆce a` leur analyse des populations galactiques
observe´es dans les diffe´rents filtres, ils obtiennent les valeurs indique´es table 1.1,
pour le syste`me de couleurs adopte´ pour le SDSS (Gunn modifie´).
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Tab. 1.1: Valeurs de la magnitude absolue M ? et du coefficient α pour le syste`me de couleurs
Gunn modifie´. La cosmologie adopte´e pour les calculs est ΩM = 0.3, ΩΛ = 0.7. h est la constante
de Hubble re´duite. D’apre`s Blanton et al. (2001).
Filtre M ? − 5 log h α
u? -18.34 1.35
g? -20.04 1.26
r? -20.83 1.20
i? -21.26 1.25
z? -21.55 1.24
Tab. 1.2: Corrections en magnitude pour passer du syste`me Gunn modifie´ a` celui de Johnson-
Cousins, magnitudes M? de´duites, et coefficients α associe´s. D’apre`s de Lapparent (2003).
Filtre Correction de magnitude M ? − 5 log h α
U u? − 0.82 -19.16 α(u?) = 1.35
B g? + 0.34 -19.70 α(u
?)+α(g?)
2
= 1.30
V g? − 0.23 -20.27 α(g?) = 1.26
R r? − 0.23 -21.06 α(r?) = 1.20
I i? − 0.51 -21.77 α(i?) = 1.25
Cependant, le syste`me de couleurs utilise´ par Blanton et al. (2001) ne correspond
pas a` celui dans lequel les images de la came´ra CFH12k ont e´te´ observe´es (syste`me
Johnson-Cousins). de Lapparent (2003) propose alors les corrections pre´sente´es table
1.2 pour les galaxies de type Sbc. Elles seront utilise´es pour convertir les valeurs des
magnitudes M ? vers les filtres U, B, V, R et I dans lesquels les amas de l’e´chantillon
ont e´te´ observe´s, et de meˆme pour fixer les pentes α des fonctions de Schechter dans
ces meˆmes filtres.
Chapitre 2
Me´thodologie : Application a`
l’amas Abell 1689
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L’esprit de la me´thode
Le but premier de la me´thode choisie en de´but de the`se a e´te´ de´fini selon les
deux faits suivants :
– l’e´chantillon est homoge`ne : toutes les images sont issues de la meˆme
came´ra et du meˆme instrument. Elles ont par ailleurs e´te´ pre´traite´es sur la
meˆme chaˆıne de traitement en amont lors de l’observation, et re´duites tou-
jours dans une meˆme chaˆıne, mise au point par Oliver Czoske (2002).
– l’e´chantillon est de taille conse´quente : 36 images diffe´rentes (12 amas a`
raison de 3 filtres en moyenne par amas), grand champ, rendent difficile un trai-
tement « manuel » avec ve´rifications visuelles. Pour preuve le nombre d’objets
de´tecte´s par image (voir ci-apre`s) est prohibitif : environ 40000 pour l’image
R de Abell 1689, soir un total d’environ 1 million d’objets sur l’ensemble des
images.
Constatant ces faits, il a donc e´te´ de´cide´ de mettre au point un traitement au-
tomatique des images d’un bout a` l’autre de la chaˆıne. La phase d’ajustement et
de parame´trage s’ave`re alors plus longue pour l’amas-test (A1689), mais bien confi-
gure´e elle permet un traitement quasi-automatique de l’ensemble de l’e´chantillon,
conduisant a` :
– un gain de temps substantiel pour le traiter dans son ensemble. De plus un
re´ajustement du traitement ne pre´sente pas un caracte`re re´dhibitoire pour
relancer toute la chaˆıne sur l’ensemble des amas.
– l’homoge´ne´ite´ initiale de l’e´chantillon et de la chaˆıne de traitement conduit a`
des re´sultats comparables, individuellement (d’un amas a` l’autre) ou globale-
ment. La statistique des re´sultats finaux sur l’ensemble de l’e´chantillon sera
par exemple consistante.
Ce chapitre pre´sente donc la chaˆıne de traitement automatise´e telle qu’elle a e´te´
mise au point dans sa version finale apre`s tous les parame´trages.
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2.1 De´tection des objets, photome´trie, classifica-
tion
2.1.1 SExtractor : pre´sentation
Le but final de l’e´tude est de mesurer la distorsion gravitationnelle due aux
amas, en observant cette distorsion sur des galaxies en arrie`re-plan de l’amas. La
toute premie`re e´tape du traitement consiste donc a` repe´rer les objets sur les images.
Pour cela le logiciel SExtractor, mis au point et maintenu par Emmanuel Bertin
depuis 1996 (Bertin & Arnouts, 1996), a e´te´ utilise´. Il a e´te´ de´veloppe´ pour l’e´tude
des images astrophysiques produites par CCD et dont la taille (le champ) et la
profondeur (magnitude limite) croissent d’anne´e en anne´e, rendant impossible les
traitements effectue´s manuellement auparavant. SExtractor permet donc la mani-
pulation des fichiers nume´riques ge´ne´re´s en sortie de CCD au format FITS (Flexible
Image Transport System). C’est un format d’image non-compresse´ qui peut inclure
de plus les parame`tres fondamentaux de l’image : re´fe´rence au syste`me de coor-
donne´es WCS (World Coordinate System), normalisation en magnitude, conditions
d’observations, commentaires, etc.
SExtractor (Source Extractor) a pour but premier de repe´rer les sources sur les
images. Mais le choix de celui-ci a aussi e´te´ motive´ par sa possibilite´ de mesurer
de nombreux parame`tres physiques sur les objets de´tecte´s : position, magnitudes,
taille,...
Les caracte´ristiques de l’image et la qualite´ des de´tections doivent en premier
lieu eˆtre indique´s a` SExtractor dans un fichier .param. Les principaux parame`tres
configure´s ici concernent principalement la qualite´ et le niveau de sensiblite´ de la
de´tection : le seuil de de´tection (DETECT THRESH), le nombre minimum de pixels au-
dessus du seuil pour valider la de´tection (DETECT MINAREA), le filtre 7×7 pixels, gaus-
sien a` 4 pixels de dispersion, applique´ pour lisser les images (FILTER), le contraste
minimum pour se´parer les objets se chevauchant (DEBLEND MINCONT), le niveau de
saturation (SATUR LEVEL), ou encore la taille de la grille pour estimer la valeur locale
du fond (BACK SIZE).
En sortie, SExtractor retourne une liste de parame`tres physiques pour chaque
de´tection. Les principaux parame`tres utilise´s dans notre analyse sont : la position, re-
lative ou absolue (X IMAGE, Y IMAGE, ALPHA J2000, DELTA J2000), la magnitude
(MAG BEST), la brillance de surface du pic de l’objet (MU MAX), la taille des objets
(FWHM IMAGE). SExtractor estime aussi pour chaque de´tection un poids (FLAGS)
refle´tant sa qualite´, pouvant te´moigner de la pre´sence d’autres objets proches, de
pixels sature´s, d’une coupure (bord de l’image). Ce poids sera utilise´ dans la section
2.2.4 pour nettoyer au mieux les catalogues d’objets.
L’estimation des parame`tres photome´triques est un autre des atouts de SExtrac-
tor. Une photome´trie correcte est ne´cessaire pour l’e´tude des proprie´tes des galaxies
de l’amas mais aussi des galaxies d’arrie`re-plan, lentille´es par l’amas. SExtractor
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dispose en fait de toute une se´rie d’estimateurs pour la photome´trie d’un objet. Il
peut calculer la magnitude dans une ouverture de´finie (MAG APER), a` l’inte´rieur d’iso-
photes (MAG ISO), etc. Pour des raisons de simplicite´, mais aussi parce qu’on cherche
dans un premier temps a` ne mesurer que la forme des objets, c’est le parame`tre
MAG BEST qui a e´te´ adopte´. Il repre´sente le meilleur choix (automatique) entre les
estimateurs de magnitude.
Enfin, SExtractor fait aussi appel a` un re´seau neuronal inte´gre´ (STARNNW NAME)
pour estimer la nature stellaire ou galactique (stellarite´) d’un objet. La taille de
la PSF, proche de celle des e´toiles, l’aide dans cette estimation (SEEING FWHM). Ce
re´seau retourne pour chaque objet un nombre entre 0 et 1 qui mesure la probabi-
lite´ pour l’objet d’eˆtre une e´toile (CLASS STAR). Elle sera utilise´e pour optimiser le
nettoyage des catalogues de galaxies.
2.1.2 De´tection des e´toiles
Dans la volonte´ d’automatiser les taˆches, certains des parame`tres pre´sente´s ci-
dessus peuvent eˆtre ajuste´s lors d’une premie`re de´tection des objets de l’image. Le
niveau de saturation (SATUR LEVEL) des pixels de l’image peut ainsi eˆtre determine´
en mesurant le flux des objets les plus brillants de l’image. De meˆme, la taille de
la re´ponse impulsionnelle (Point Spread Function, PSF), precise´e par le parame`tre
SEEING FWHM, doit eˆtre indique´e. Lui aussi peut eˆtre mesure´ graˆce aux e´toiles les
plus brillantes.
La premie`re utilisation par SExtractor sera donc une de´tection rapide des objets
les plus brillants. Pour cela le niveau de de´tection (DETECT TRESH) est fixe´ a` une
valeur relativement e´leve´e (5 σ), la se´paration des objets se chevauchant est limite´e,
et le fond (BACK SIZE) est estime´ sur une petite portion du voisinage (16×16 pixels).
Enfin, un nombre limite´ de parame`tres est demande´ en retour (la taille des objets,
leur magnitude et leur flux essentiellement). Pour l’image R de Abell 1689, il en
ressort alors un premier catalogue de 14762 objets. La table 2.1 re´sume ces valeurs
et le nombre de de´tections.
La figure 2.1a montre le re´sultat de cette premie`re de´tection dans un diagramme
magnitude-brillance de surface. Les e´toiles apparaˆıssent le long d’une branche ca-
racte´ristique : a` flux e´gal elles sont plus pique´es que les autres objets (galaxies). De
plus la saturation est facilement mise en e´vidence : le flux du pixel le plus brillant
atteint un plateau aux alentours 18 mag.arcsec−2 lorsque la magnitude de´croˆıt trop :
les objets sont sature´s.
Pour repe´rer automatiquement les e´toiles de cette premie`re de´tection, on choisit
donc dans un premier temps de repe´rer leur branche : pour cela on repe`re la surden-
site´ d’objets dans une tranche de brillance fixe le´ge`rement infe´rieure a` la saturation
(voir la figure 2.1a ou` cette tranche – horizontale – est pre´sente´e et le repe´rage de la
branche marque´ par une e´toile). Les coupures en µmax pour se´lectionner les e´toiles
sont alors les suivantes : depuis la saturation (17.9) plus 0.3 magnitude (18.2), jus-
qu’au mode de la distribution en µmax moins deux magnitudes (21.5). Ces coupures
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Fig. 2.1: En haut : Diagramme magnitude-brillance de surface des objets de´tecte´s sur l’image de
A1689, filtre R, lors du premier passage. La zone rouge indique les objets suppose´s eˆtre des e´toiles
(voir le texte pour plus de de´tails). La tranche encadre´e de vert de´limite les objets qui ont servi
a` repe´rer la branche des e´toiles. En bas : Diagramme taille-magnitude pour les meˆme objets. Les
objets rouges indique ceux suppose´s eˆtre des e´toiles et repe´re´s graˆce au premier diagramme. Seule
la moitie´ des de´tections a e´te´ affiche´e pour une meilleure lisibilite´.
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Fig. 2.2: Histogramme de la taille des objets suppose´s eˆtre des e´toiles d’apre`s le repe´rage effectue´
sur le diagramme 2.1a.
sont arbitraires mais se positionnent au mieux en fonction des caracte´ristiques de
l’image : elles permettent d’exclure les e´toiles sature´es et de limiter la contamination
du catalogue par les galaxies faibles.
Une pente de valeur +1 exactement (attention a` l’e´chelle inverse´e sur la figure
2.1a) s’est ave´re´e ide´ale pour de´crire la branche des e´toiles. On pouvait s’attendre a`
cette valeur dans la mesure ou` les e´toiles ont a priori des profils homothe´tiques sur
l’ensemble du champ (hors objets sature´s). Les e´toiles sont alors se´lectionne´es le long
de cette droite, passant par le point ?, en tole´rant une dispersion de 0.4 magnitude.
Il en re´sulte la se´rie de 1390 objets indique´s en rouge et suppose´s eˆtre des e´toiles
brillantes non sature´es.
Ces e´toiles sont aussi affiche´es en rouge dans le diagramme 2.1b, d’apre`s la
se´lection de´crite pre´ce´demment. Elles se regroupent le long d’une se´quence verti-
cale : quelle que soit leur magnitude, elles ont toute la meˆme taille, aux fluctuations
de la taille de la PSF sur l’image pre`s. Le catalogue apparaˆıt pollue´ par quelques
objets de taille supe´rieure a` la PSF (des galaxies), mais ils n’auront aucune influence
sur les re´sultats a` tirer de cette premie`re de´tection.
Au final la premie`re de´tection est alors exploite´e pour pre´ciser deux parame`tres.
Le flux maximum de chaque objet (FLUX MAX) est repe´re´ et sa plus haute valeur
(40000 pour A1689R) de´finit le niveau de saturation re´el de l’image. Une valeur
le´ge`rement infe´rieure (80%, soit 32000) est re´injecte´e en entre´e de SExtractor pour
son second passage (de´tection comple`te et pre´cise, ci-apre`s).
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Le second parame`tre estime´ automatiquement est la taille moyenne de la PSF sur
l’image (SEEING FWHM). La figure 2.2 montre la distribution en taille (FWHM IMAGE)
des objets se´lectionne´s pre´ce´demment. Ils sont suppose´s eˆtre des e´toiles, et donc
leur image est le reflet de la PSF locale. Cet histogramme permet de pre´ciser sa
taille caracte´ristique. Afin de limiter l’influence d’une e´ventuelle pollution par des
galaxies, la valeur adopte´e est le mode de cette distribution. Dans cet exemple il est
de 4.15 pixels (soit 0.85 secondes d’arc), confortant au passage le choix du filtre de
lissage, de dispersion de 4 pixels, donne´ en entre´e de SExtractor.
2.1.3 De´tection comple`te (deuxie`me passage) et premie`re
classification
A pre´sent, deux parame`tres fondamentaux (la taille de la PSF et le niveau de sa-
turation) ont pu eˆtre re´gle´ automatiquement, et une de´tection comple`te sur l’image
peut eˆtre ope´re´e avec des exigences beaucoup plus fines. Un niveau de de´tection a`
1.5σ permet de de´tecter un maximum d’objets faibles meˆme noye´s dans le bruit et
le fond local est estime´ sur une grille de 64 pixels. Ce passage, plus long mais aussi
plus efficace, permet alors de de´tecter 41019 objets sur l’image R de Abell 1689.
Pour l’e´tude de l’effet de lentille a` venir, ce catalogue doit lui aussi eˆtre divise´ en
sous-catalogues d’e´toiles, de galaxies, et les galaxies elles-meˆmes en sous-catalogues
de composantes de l’amas et galaxies d’arrie`re-plan. Dans un premier temps les
e´toiles sont repe´re´es comme pre´ce´demment sur leur branche dans un diagramme
magnitude-brillance de surface (voir la figure 2.3a). On conside`re une tranche de
brillance comprise ici entre 18.9 et 19.1 mag.arcmin−2, et on repe`re la surdensite´
due a` la branche (marque´e par une ‘?’). Afin de disposer de la carte de PSF la plus
pre´cise possible, les coupures en brillance sont cette fois-ci e´largies pour se´lectionner
un maximum d’e´toiles : depuis la saturation moins un dixie`me de magnitude (18.0)
pour exclure les objets sature´s, jusqu’au mode de la distribution de la brillance
de surface plus un (23.4) pour limiter la contamination par les galaxies faibles.
La branche suit toujours une droite de pente +1, et on tole`re la meˆme dispersion
en magnitude que pre´ce´demment (0.4). Une coupure additionnelle a de plus e´te´
rajoute´e : la taille des e´toiles ne saurait eˆtre supe´rieure a` la valeur caracte´ristique
de la PSF (SEEING FWHM) plus un pixel (5.15 pixels). La partie hachure´e en rouge
repre´sente´e sur la figure 2.3b montre la re´gion de laquelle les e´toiles sont ainsi exclues.
Au final ce sont 3482 e´toiles qui ont e´te´ se´lectionne´es pour l’image R de Abell 1689.
La se´lection des galaxies, quelle que soit leur taille, suit les coupures faites pour
les e´toiles : elles ne doivent pas eˆtre sature´es (brillance de surface infe´rieure a` 18.0)
et doivent eˆtre moins pique´es que les e´toiles (donc se situer sous la branche des
e´toiles sur la figure 2.3a). Les objets les plus faibles (de brillance supe´rieure a`
23.4) sont tous inclus dans le catalogue des galaxies, meˆme s’ils sont dans le pro-
longement de la branche des e´toiles. Une coupure comple´mentaire suivant le pa-
rame`tre CLASS STAR permet d’exclure les objets e´tant le plus probablement des
e´toiles (CLASS STAR > 0.8). La figure 2.4 montre la position des diffe´rentes classes
62 CHAPITRE 2. ME´THODOLOGIE SUR A1689
Fig. 2.3: En haut : diagramme magnitude-brillance de surface pour les de´tections du second
passage de SExtractor. Comme pour la figure 2.1a, la tranche verte repre´sente les objets qui ont
servi a` repe´rer la branche des e´toiles, marque´e par un symbole « ? ». Les objets rouges (resp. bleus
et noirs) sont les e´toiles (resp. les galaxies et les objets rejete´s). Voir le texte pour les de´tails sur la
se´lection. En bas : diagramme taille-magnitude pour ces meˆmes objets, avec le meˆme code couleur.
La ligne noire verticale indique la taille de la PSF donne´e en entre´e de SExtractor (SEEING FWHM).
Dans les deux diagrammes seule la moitie´ des objets a e´te´ affiche´e pour une meilleure lisibilite´.
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Fig. 2.4: Diagramme magnitude-stellarite´ pour les de´tections du second passage de SExtractor.
Les objets rouges (resp. bleus et noirs) sont objets suppose´s eˆtre des e´toiles (resp. des galaxies et
les objets rejete´s) d’apre`s les coupures adopte´es sur la figure 2.3. La ligne pointille´e horizontale
symbolise la coupure (0.8) au dela` de laquelle un objet n’est pas conside´re´ comme une galaxie.
d’objets dans un diagramme magnitude-stellarite´. La discrimination entre natures
stellaire et galactique est e´vidente pour les objets brillants (magnitude infe´rieure a`
21), sauf pour ceux qui sont sature´s (magnitude voisine de 17). La coupure a` 0.8 pour
les galaxies est repre´sente´e par la ligne horizontale pointille´e. Il faut noter que les
e´toiles n’ont pour leur part aucune coupure sur ce crite`re, les autres crite`res adopte´s
au paragraphe pre´ce´dent s’e´tant ave´re´es suffisamment efficaces.
Pour finir, comme pour les e´toiles, une coupure en taille pour les galaxies est
effectue´e (voir le diagramme 2.3b) : elles ne peuvent pas eˆtre plus petites que les
e´toiles et on rejette donc les objets de taille infe´rieure a` la taille de PSF moins un
demi pixel (3.65 pixels, limite de la zone hachure´e en bleu). La combinaison de ces
coupures regroupe alors un ensemble de 31870 objets suppose´s eˆtre des galaxies.
Les 5567 objets non-se´lectionne´s sont eux mis au rebus : il s’agit principalement
d’objets sature´s (brillance de surface de l’ordre de 18), de traces de rayons cosmiques
(n’ayant sature´ qu’un seul pixel et se retrouvant dans la partie supe´rieure droite de
la figure 2.3a), de de´fauts du capteur CCD, ou d’artefacts apparaissant a` la jonction
des CCD de la mosa¨ıque...
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Tab. 2.1: Valeurs adopte´es pour les 2 passages de SExtractor sur l’image R de Abell 1689. Le
nombre de de´tections ainsi que la classification qui en a e´te´ faite est indique´ dans la deuxie`me
moitie´ du tableau. Lors du deuxie`me passage les parame`tres intrinse`ques de l’image ont e´te´ affine´s
et les parame`tres de de´tection diminue´s pour une plus grande sensibilite´. (1) : Niveau de saturation.
(2) : Taille de la PSF. (3) : Seuil de de´tection. (4) : Contraste minimal pour se´parer des objets se
chevauchant. (5) : Taille de la grille pour estimer le niveau local du fond.
1er passage 2e`me passage
Parame`tres Parame`tres
SATUR LEVEL(1) 50 000 SATUR LEVEL 31 976
SEEING FWHM(2) 4 pixels SEEING FWHM 4.15 pixels
DETECT TRESH(3) 5 σ DETECT TRESH 1.5 σ
DEBLEND MINCONT(4) 0.005 DEBLEND MINCONT 0.001
BACK SIZE(5) 16× 16 pixels BACK SIZE 64× 64 pixels
De´tections De´tections
Total 14762 Total 41019
Etoiles 1390 Etoiles 3482
Autres 13372 Galaxies 31870
Autres 5567
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2.2 Mesure des ellipticite´s
2.2.1 Proble´matique
Graˆce a` SExtractor, les objets de chaque mosa¨ıque ont pu eˆtre repe´re´s, me-
sure´s et classifie´s. Mais l’effet de distorsion gravitationnelle se manifestant graˆce a` la
de´formation des sources, il reste a` mesurer la forme des images observe´es. De plus,
pour avoir l’estimation la plus correcte possible, il convient de tenir compte des effets
de la PSF (Point Spread Function) qui bruite le signal imprime´ dans la forme des
images. La PSF est la re´ponse impulsionnelle du syste`me. Elle inclut les effets de
l’ensemble des e´le´ments traverse´s sur le trajet du rayon lumineux : de l’espace inter-
stellaire (ne´glige´) jusqu’au syste`me optique (te´lescope) en passant par l’atmosphe`re
terrestre. Les turbulences des hautes couches de l’atmosphe`re entraˆınent principale-
ment une oscillation de l’image dans le plan focal (perturbations temporelles). Leur
manifestation la plus e´vidente est le scintillement des e´toiles dans le ciel. Pour le
syste`me optique, la qualite´ des optiques, la mise au point, l’e´cart a` l’axe optique
(irre´me´diable pour les grands champs) sont autant de points qui de´te´riorent l’image
(perturbations spatiales). Et meˆme dans le cas d’optiques ide´ales, la tache d’Airy
(transforme´e de Fourier du miroir dans le plan focal) est toujours pre´sente du fait de
la taille finie des optiques. Au final, la re´ponse impulsionnelle traduit l’inte´gration
temporelle de ces deux familles de perturbations : l’image d’une source ponctuelle
en entre´e du syste`me est un objet e´tendu de forme variable.
Plusieurs me´thodes s’offrent pour mesurer la forme des images tout en tenant
compte de la PSF. Bonnet & Mellier (1995) ont les premiers tente´ de prendre
en compte ses effets sur les moments quadrupolaires (les parame`tres d’ellipse) des
images en supposant qu’elle (la PSF) pouvait eˆtre de´crite par une matrice de forme
inversible et constante sur tout le champ. La me´thode a e´te´ ge´ne´ralise´e par Kaiser,
Squires, & Broadhurst (1995, dite KSB) et est aujourd’hui la plus largement utilise´e.
Elle consiste dans un premier temps en une mesure des composantes de la polarisa-
tion, lie´e au e´le´ments ei=1,2 que l’on s’attend a` eˆtre, en moyenne, proportionnels aux
e´le´ments γi=1,2 du cisaillement gravitationnel (Eq.1.49). La PSF est pour sa part
de´crite par des composantes de forme similaires note´es pi=1,2. La perturbation δei
due a` la PSF sur les composantes ei est relie´e aux pi par la relation δei = P
s
ijpj ou`
P sij est le tenseur de polarisabilite´ de la de´formation
1. P sij est mesure´ sur les galaxies,
pi sur les e´toiles, et la correction −P sijpj peut alors eˆtre applique´e aux composantes
ei des galaxies. Cette me´thode a e´te´ teste´e par plusieurs auteurs (Luppino & Kai-
ser, 1997; Hoekstra et al., 2000; Rhodes et al., 2000) et re´vise´es par Bacon et al.
(2001) et Erben et al. (2001) par exemple, mettant en e´vidence des anti-corre´lations
re´siduelles entre la PSF et les galaxies de´convolue´es. Elle s’ave`re de plus inefficace
pour un cisaillement e´leve´ (γ > 0.3).
Kuijken (1999) a de´veloppe´ une me´thode baye´sienne dans laquelle la PSF et les
galaxies sont de´crites par des gaussiennes. Ratnatunga et al. (1999) ont eux aussi
1
« linearised smear polarizability tensor »
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utilise´ une me´thode de maximum de vraisemblance, et Refregier et al. (2002) et
Bernstein & Jarvis (2002) utilisent pour leur part une me´thode de de´composition
des images en shapelets (composantes e´le´mentaires de forme, par similitude aux
de´compositions en ondelettes).
La technique de Kuijken (1999) a e´te´ reprise par Bridle et al. (2001) qui a
de´veloppe´ le logiciel Im2shape, permettant ainsi une approche purement baye´sienne
du proble`me. Ce logiciel estime a posteriori les parame`tres d’un mode`le pour la forme
des objets en utilisant a priori la PSF mesure´e et un profil 2D suppose´ gaussien ou
somme de gaussiennes. De plus une attention particulie`re est donne´e a` l’estimation
des incertitudes sur les mesures d’ellipticite´, graˆce a` la distribution de probabilite´
du mode`le re´sultant de l’approche baye´sienne ; Im2shape dispose ainsi d’un atout
majeur.
L’e´tude pre´liminaire2 a` ce sujet de the`se a permis de valider la robustesse de
ce logiciel face au bruit. De plus la reconstruction par un profil 1-gaussien d’une
image simule´e par des profils 1-gaussien, 2-gaussien ou de Moffat n’introduit pas de
biais dans la reconstruction des parame`tres de forme. Une e´tude plus comple`te et
comparative aux autres techniques est en cours de pre´paration (Bridle et al., 2004).
Les re´sultats pre´liminaires de la compararaison entre Im2shape et IMCAT3 tendent
notamment a` montrer que Im2shape obtient des reconstructions des parame`tres de
forme des galaxies a` un niveau de confiance comparable a` celui d’IMCAT.
Si on de´finit le vecteur ~x comme l’ensemble des parame`tres (niveaux de bruit et
du fond, position, ellipticite´, orientation, taille et amplitude de la ou des gaussiennes
2D) du mode`le de´crivant une image I, ayant subi une PSF suppose´e connue, alors
on peut e´crire le the´ore`me de Bayes :
The´ore`me de Bayes :
p(~x|I;PSF ) ∝ p(I|~x;PSF )× p(~x;PSF )
p(~x|I;PSF ) est la densite´ de probabilite´ des parame`tres ~x du mode`le connaissant
l’image I observe´e, la PSF e´tant connue (loi a posteriori).
p(I|~x;PSF ) est la vraisemblance de l’observation I, connaissant les parame`tres ~x
originels et la PSF subie.
p(~x;PSF ) est la loi a priori sur les parame`tres. Ils sont fixe´s dans le fichier d’entre´e
de Im2shape. Par exemple l’orientation peut eˆtre choisie uniforme´ment entre
0 et 2pi, alors que l’ellipticite´ appartient a` l’intervalle [0, 1] mais selon une loi
carre´e (e2 est uniforme´ment re´parti entre 0 et 1, favorisant les faibles ellipti-
cite´s).
De la loi retrouve´e a posteriori, un e´chantillonnage par Chaˆıne de Markov - Monte
Carlo (MCMC : tirage de points dans l’espace des parame`tres du mode`le et dont la
2S. Bardeau, Juin 2001, Reconstruction du profil de masse de l’amas Abell 383 par analyse du
« Weak Lensing », rapport de stage de DEA, sous la direction de J.-P. Kneib.
3http ://www.ifa.hawaii.edu/∼kaiser/imcat/
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Fig. 2.5: A gauche : distribution en ellipticite´ des galaxies brutes, telle que la mesure Im2shape
sans de´convolution de PSF. A droite : Meˆme distribution mais avec la de´convolution par Im2shape.
L’effet de circularisation (e → 0) est e´vident sur les galaxies brutes (avec PSF donc).
distribution suit la loi donne´e) permet alors d’estimer les valeurs les plus probables
et d’associer l’erreur (lie´e a` leur dispersion) en les parame`tres.
2.2.2 Mesure de la PSF
Im2shape permet donc de de´convoluer la PSF subie par les sources et d’en de´duire
leur forme originelle. Cependant il faut dans un premier temps l’estimer. Dans le cas
de sources e´tendues, comme les petites galaxies d’arrie`re-plan qui nous inte´ressent,
la PSF a un effet de circularisation : l’image d’une galaxie elliptique est e´tendue et
arrondie par la PSF, et ce d’autant plus que la taille initiale de la galaxie est faible
devant celle de la PSF. La figure 2.5 montre l’ellipticite´ des galaxies (se´lectionne´es
au §2.1.3) sur la partie gauche. Elles ont un ellipticite´ moyenne voisine de deux
dixie`mes. La partie droite de la figure montre la meˆme distribution pour les meˆmes
objets une fois la PSF de´convolue´e (voir §2.2.3, ci-apre`s). Avant convolution, les
galaxies avaient alors une ellipticite´ moyenne de 0.32, ce qui met en e´vidence cet
effet de circularisation.
De plus, si la PSF est anisotrope (voir la figure 2.7 par exemple), son ellipticite´
est imprime´e aux galaxies et peut alors induire un signal de cisaillement artificiel,
uniquement duˆ aux conditions d’observation. Enfin, la PSF n’est pas constante sur
tout le champ, sa taille et son orientation varient ge´ne´ralement sur l’image et les me-
sures brutes n’ont donc pas toutes la meˆme qualite´. Etant donne´ que tout le travail
de mesure du cisaillement repose sur l’estimation la plus pre´cise possible de la forme
des galaxies lentille´es, il convient donc de corriger les images des galaxies observe´es
des effets de la PSF.
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Mais comment estimer la PSF sur une image ? Les e´toiles e´tant des sources
ponctuelles (sans taille apparente) en entre´e du syste`me, elles en constituent une
manifestation directe. Mesurer les caracte´ristiques des images des e´toiles revient
donc a` mesurer la PSF.
Dans le cas ge´ne´ral de la convolution d’une source S par la PSF pour obtenir
l’image I, on peut e´crire :
I(x, y) =
∫∫
S(x, y)× PSF (x− x′, y − y′) dx′dy′ = S ⊗ PSF (2.1)
Si la source est ponctuelle (une e´toile), l’image d’une e´toile est donc bien la PSF
elle-meˆme, et chacune d’elles permettra de l’estimer en diffe´rents points du champ.
Passage sur les e´toiles
Afin d’estimer la PSF sur l’ensemble de l’image, le catalogue des e´toiles, tel qu’il
a e´te´ de´termine´ pre´ce´demment a` partir des mesures faites par SExtractor (voir
la partie 2.1.3), est donc soumis a` Im2shape. On ne de´sire aucune de´convolution
(puisqu’on veut mesurer la forme des images des e´toiles – la PSF –), et donc le
fichier en entre´e ne pre´cise qu’un pic de Dirac : amplitude unitaire, taille quasi-nulle
(10−6 pixels carre´s), forme circulaire. Leurs formes sont alors mesure´es et il en re´sulte
la carte de PSF pre´sente´e figure 2.6a.
Nettoyage du catalogue
Malgre´ la pre´caution dans la se´lection, le champ de PSF, bien visible sur l’en-
semble de la carte, se trouve bruite´ par des objets qui ne sont manifestement pas
des e´toiles. Les objets de faible ellipticite´ mais dans une orientation ale´atoire sont
certainement des galaxies de faible luminosite´. D’autres ont de fortes ellipticite´s et
sont aligne´s horizontalement ou verticalement : ce sont des de´fauts de lecture ou des
artefacts au niveau du chevauchement des diffe´rents capteurs CCD. Ces objets se po-
sitionnent sur le diagramme 2.6b suivant l’axe e2 = 0 (θ = 0 ou 90
◦). Enfin d’autres
sont de fausses de´tections dans les aigrettes des e´toiles brillantes, notamment a` ±45◦
(e1 = 0).
Il convient donc de nettoyer cette carte de PSF brute. Dans un premier temps
tous les objets d’ellipticite´ supe´rieure a` deux dixie`mes sont de´finitivement rejete´s
(Fig. 2.6b). Ce sont ceux mentionne´s ci-dessus comme des de´fauts ou des artefacts.
Dans le cas des images de la came´ra CFH12k, l’ellipticite´ observe´e de la PSF est
toujours infe´rieure a` cette valeur et on ne biaise donc pas son estimation. Il reste
ensuite a` supprimer les galaxies faibles dont l’orientation est ale´atoire. Pour cela
on adopte une me´thode d’autosimilarite´ : en supposant que la PSF varie peu lo-
calement, on impose la similitude locale des e´toiles. Dans la pratique, on repe`re
pour chaque objet ses 10 voisins les plus proches (typiquement a` une distance de
50 a` 100 secondes d’arc). On estime leurs parame`tres d’ellipse (e1, e2) moyens, et
leur dispersion autour de cette moyenne. Si l’objet conside´re´ s’en e´carte a` plus de
1.5σ, il est rejete´ car conside´re´ comme ne pouvant eˆtre le reflet de la PSF locale.
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Fig. 2.6: En haut : carte de PSF issue de l’ensemble des e´toiles se´lectionne´es au 2.1.3. La longueur
des barres est proportionnelle a` l’ellipticite´ des e´toiles selon l’e´chelle indique´ dans le coin supe´rieur
gauche, leur orientation est respecte´e. En bas : diagramme e1−e2 pour ces objets. Le cercle interne
symbolise une ellipticite´ de 2 dixie`mes.
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Fig. 2.7: Carte de PSF nettoye´e (issue des e´toiles trie´es selon la me´thode pre´sente´e dans le texte),
a` comparer a` la figure 2.6a. La longueur des barres est proportionnelle a` l’ellipticite´ des e´toiles
comme indique´ dans le coin supe´rieur gauche, leur orientation est respecte´e.
La valeur 1.5σ est arbitraire mais s’est ave´re´e ide´ale. Deux re´jections a` 1.5σ sont
effectue´es conse´cutivement : la premie`re rejette les objets manifestement contami-
nants, la deuxie`me affine ce tri car la moyenne et la dispersion des objets en termes
de (e1, e2) sont re´e´value´es sur un e´chantillon nettoye´. Au final 1363 objets sont re-
jete´s et on ne conserve que 2119 e´toiles ave´re´es pour estimer la PSF. La figure 2.7
montre alors la carte de PSF nettoye´e, avec un champ de PSF variant continue-
ment et pouvant eˆtre conside´re´ localement constant. Le taux de rejet, e´leve´ dans cet
exemple, s’explique par le fait d’avoir sonde´ jusqu’a` des magnitudes relativement
e´leve´es la branche des e´toiles, et donc par l’inclusion de galaxies faibles, ne´anmoins
facilement repe´rables, dans le catalogue d’e´toiles.
2.2.3 Forme des galaxies
Comme vu pre´ce´demment, chaque e´toile finalement se´lectionne´e est un estima-
teur de la PSF a` la position conside´re´e. Im2shape permet de pre´ciser pour chaque
galaxie une PSF individuelle, spe´cialement estime´e pour la position de la galaxie.
Puisqu’elle n’est pas connue continuement en tous les points, plusieurs possibilite´s
s’offrent alors pour l’estimer.
L’interpolation polynomiale (ajustement d’une surface de´crivant les parame`tres
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Fig. 2.8: A gauche : superposition des 5 e´toiles (normalise´es) les plus proches du point arbitraire
(2000,2000) sur l’image R d’Abell 1689, avec contours d’intensite´ de 0.5 a` 4.5 incre´mente´s par pas
de 1. A droite : coupe selon l’axe x = 9. Une gaussienne (d’amplitude 4.82 et de dispersion σ 1.91)
a e´te´ ajuste´e a` cette coupe.
de la PSF et passant par les points connus) peut s’ave´rer inte´ressante, mais elle n’a
pas e´te´ utilise´e ici. Elle est particulie`rement adapte´e pour les champs ou` on n’ob-
serve que peu d’e´toiles (quelques dizaines). Dans la mesure ou` on dispose ici d’un
nombre conse´quent d’e´toiles (ge´ne´ralement 1000 a` 2000), et ou` aucune discontinuite´
n’apparaˆıt d’un CCD a` l’autre sur les cartes de PSF (Fig. 2.7), la me´thode adopte´e
ici est plus simple : pour chaque galaxie on repe`re les cinq e´toiles les plus proches,
et on les moyenne en terme d’ellipticite´, d’orientation et de taille. La valeur cinq
est suffisamment faible pour respecter la continuite´ locale de la PSF, et suffisam-
ment e´leve´e pour minimiser l’influence d’un e´ventuel point de´viant. Cette me´thode
est relativement correcte dans la mesure ou` les re´jections effectue´es pre´ce´demment
ame`nent, par construction, a` ne moyenner que des e´toiles tre`s similaires en terme
d’ellipticite´ et d’orientation.
La figure 2.8 pre´sente la superposition des 5 e´toiles les plus proches du point
(2000,2000) sur l’image R d’Abell 1689, choisi arbitrairement, ainsi qu’une coupe
selon la verticale x = 9. La gaussienne ajuste´e a` cette coupe suit quasiment parfai-
tement les points, ce qui tend a` de´montrer que le choix d’un profil gaussien pour
mode´liser des objets (ici des e´toiles) par Im2shape est relativement satisfaisant.
Le meilleur moyen d’e´prouver la technique adopte´e est de de´convoluer les e´toiles
par elles-meˆme suivant cette me´thode. A chaque e´toile on associe donc une PSF
estime´e sur les 5 e´toiles les plus proches, et Im2shape retourne leur forme originelle.
On doit s’attendre a` retrouver des valeurs proches de celles d’un pic de Dirac. La
figure 2.9 pre´sente ces valeurs pour l’ensemble des e´toiles de´convolue´es. Leur taille
ab est tre`s infe´rieure a` 1 pixel carre´ (la me´diane est a` 0.013, et 99% des valeurs sont
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Fig. 2.9: A gauche : Taille (ab) des e´toiles de´convolue´es selon la me´thode applique´e aux galaxies.
La distribution est majoritairement re´partie en dessous de 0.1 pixel carre´ (e´chelle log-log), on
retrouve donc l’impulsion de Dirac initiale. A droite : Orientation de ces e´toiles de´convolue´es. La
distribution est quasi-plate ce qui tend a` prouver qu’aucun biais ne persiste.
en dessous de 1.29) ce qui prouve que l’impulsion initiale (Dirac) est retrouve´e. La
distribution des orientations est quasi-plate : les e´toiles ont des orientations ale´atoires
et les effets de la distorsion par la PSF sont donc corrige´s.
2.2.4 Sous-catalogue des galaxies (deuxie`me classification)
Avant d’estimer les distorsions gravitationnelles subies par les images des ga-
laxies, il convient d’abord de de´terminer lesquelles les ont effectivement subies.
Dans un premier temps, la discrimination des galaxies d’arrie`re-plan (physiquement
derrie`re l’amas, donc lentille´es) par rapport a` celles d’avant-plan ou aux membres
de l’amas se fera sur un crite`re de magnitude seulement : une galaxie peu brillante
est a` priori e´loigne´e et donc en arrie`re-plan. Reste a` de´terminer selon quel crite`re
une galaxie est suffisamment faible pour re´pondre a` cette condition.
Pour cela on choisit de positionner les coupures en magnitude des diffe´rents
catalogues de travail en fonction de la magnitude M ? de l’amas de galaxies. M ? est
associe´e a` la luminosite´ L? pour laquelle il se produit une brisure dans la pente de la
fonction de luminosite´ introduite par Schechter (1976). Voir la partie 1.4 pour plus
de de´tails sur ces conside´rations. Dans le cas du filtre R, M ? = −21.06+log(h), soit,
dans la cosmologie adopte´e ici (h = 0.7), une magnitude apparente m? = 18.05.
La coupure mmax,gb (magnitude maximale des galaxies brillantes) a e´te´ de´termi-
ne´e a` partir de cette valeur de manie`re arbitraire afin de peupler suffisamment le
sous-catalogue des galaxies brillantes (quelques milliers de d’objets sur le champ).
Il inclue indiffe´remment les galaxies de l’amas et des galaxies du champ, ainsi que
quelques objets en avant du plan-lentille. Les coupures adopte´es en fonction du filtre
sont pre´sente´es Tab. 2.2. On a typiquement la relation mmax,gb = m
? + c1 ou` c1 vaut
entre 0.5 et 3.0 magnitudes selon le filtre.
La figure 2.10 pre´sente le diagramme couleur-magnitude des galaxies (telles que
de´finies a` la section 2.1.3 apre`s les de´tections de SExtractor) repe´re´es dans les
deux filtres R et I. A ces galaxies sont superpose´es (gros points rouges) les galaxies
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Tab. 2.2: Table des coupures empiriques adopte´es pour se´parer les galaxies brillantes (suppose´es
appartenir a` l’amas) des galaxies faibles (suppose´es d’arrie`re-plan), pour chaque filtre utilise´ de la
came´ra CFH12k. (1) : Magnitude maximale des galaxies brillantes. (2) : Magnitude minimale des
galaxies faibles. (3) : Magnitude maximale des galaxies faibles. mc est la magnitude de comple´tude
de l’image conside´re´e.
Filtre mmax,gb
(1) mmin,gf
(2) mmax,gf
(3)
B m? + 2.0 m? + 2.5 mc + 0.5
V m? + 0.5 m? + 1.0 mc + 0.5
R m? + 3.0 m? + 3.5 mc + 0.5
I m? + 2.0 m? + 2.5 mc + 0.5
brillantes du filtre R telles qu’elles viennent d’eˆtre de´finies et qui sont a` moins de
300 secondes d’arc du centre de l’amas. On peut constater que ces galaxies brillantes
suivent bien la se´quence des elliptiques et que peu d’entre elles s’en e´cartent. Les
objets de´viants ont une magnitude faible, et l’erreur sur la luminosite´ de l’amas est
ainsi limite´e. Le catalogue associe´ peut donc eˆtre conside´re´ comme un bon traceur
des galaxies de l’amas.
Les coupures pour les galaxies d’arrie`re-plan sont de´termine´es selon la meˆme
me´thode, mais en pre´servant un intervalle d’une demi-magnitude entre les catalogues
des brillantes et des faibles, tranche peuple´e d’objets pour lesquels on ne sait dire
avec pre´cision si ce sont des membres de l’amas ou non. La magnitude minimale des
galaxies faibles suit alors la relation : mmin,gf = m
? + c1 + 0.5. Enfin, la magnitude
maximale des galaxies faibles est pousse´e au maximum, soit a` la comple´tude4 plus
une demi-magnitude (mmax,gf = mc + 0.5) pour obtenir un maximum de galaxies
lentille´es et donc la meilleure statistique.
Un dernier tri est effectue´ d’apre`s le poids (FLAGS) retourne´ par SExtractor
pour chaque galaxie. Les objets les plus proble´matiques, comme ceux proches de
la saturation ou tronque´s par le bord de l’image, ont de toutes fac¸ons e´te´ repe´re´s
et supprime´s via l’ensemble des pre´ce´dentes coupures. Mais les objets se chevau-
chant (trop proches) peuvent poser des proble`mes pour estimer leur forme et bruiter
ainsi le signal de cisaillement. En conse´quence, les galaxies faibles qui ont un poids
supe´rieur ou e´gal a` 3 sont rejete´es. Pour le sous-catalogue des galaxies brillantes, la
tole´rance est releve´e d’un point dans la mesure ou` les membres dominants de l’amas
chevauchent force´ment nombre de galaxies, ils risqueraient donc d’eˆtre rejete´s. De
plus la de´termination de leur parame`tre de forme est sans inte´reˆt ici.
L’ensemble des se´lections permet alors d’obtenir au final 2179 galaxies brillantes
et 22234 galaxies faibles pour l’image R de Abell 1689. Ce dernier catalogue est
domine´ par des galaxies de redshift z plus grand que celui de l’amas, meˆme s’il
contient encore des membres de l’amas ou des objets d’avant-plan, mais en faible
4La magnitude de comple´tude mc est la magnitude au-dela` de laquelle le catalogue n’est plus
complet, c’est-a`-dire a` partir du moment ou` le nombre d’objets de´tecte´s par tranche de magnitude
n’est plus croissant. L’incomple´tude est essentiellement lie´e au rapport signal a` bruit faible pour
ces objets.
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Fig. 2.10: Diagramme couleur-magnitude R-I vs I des galaxies repe´re´es a` la fois dans le filtre R
et dans le filtre I. La couleur est estime´e a` partir des magnitudes MAG APER mesure´es dans des
ouvertures de 15 pixels de diame`tre (3 fois le seeing). Les points rouges (plus gros) sont les galaxies
brillantes et qui sont a` moins de 300 secondes d’arc du centre de l’amas. Le cadre suit la se´quence
des elliptiques observe´e avec une largeur de 0.5 magnitude.
fraction. On les suppose donc derrie`re le plan-lentille et en conse´quence de´forme´es
par l’effet de lentille gravitationnelle.
Estimation photome´trique du de´calage spectral
La physique du phe´nome`ne de lentille gravitationnelle fait intervenir les dis-
tances relatives de l’observateur, de l’amas-lentille et de la source (voir le banc
optique Fig. 1.3). Ces distances apparaissent naturellement dans l’e´quation des len-
tilles (1.22) via le rapport DLS/DS. Si la distance a` l’amas est bien connue de par les
e´tudes spectroscopiques sur les amas du catalogue d’Abell (on utilisera les mesures
spectroscopiques publie´es par Czoske, 2002, durant sa the`se), les sources se distri-
buent elles en arrie`re-plan depuis l’amas jusqu’a` la limite de de´tection des images,
soit typiquement des de´calages spectraux estime´s se distribuant de 0.2 a` presque
de 3 pour les galaxies les plus lointaines et les plus brillantes accessibles a` grand
redshift. Il faut aussi rappeler que l’e´chantillon de travail a e´te´ construit (par le
biais des temps de pose notamment) de manie`re a` observer un maximum de sources
pour un de´calage spectral voisin de 1 (banc optique optimal: Natarajan & Kneib,
1997). Deux proble`mes se posent alors : 1) comment obtenir la meilleure estimation
du redshift des sources ? 2) peut-on utiliser une information statistique fiable sur la
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Fig. 2.11: Distribution en magnitude des galaxies de´tecte´es sur l’image R de Abell 1689. Trait
gras : l’ensemble des de´tections. Trait fin : meˆme distribution mais pour les objets dans un rayon
de 300 secondes d’arc autour de l’amas. La pre´sence de l’amas implique une surdensite´ en galaxies
brillantes.
distribution de ces redshifts ?
La mesure spectroscopique du de´calage spectral pour l’ensemble des sources est
bien entendu impossible compte tenu du nombre prohibitif de galaxies dans le ca-
talogue cre´e´ ci-dessus. On doit donc estimer les redshifts via une approche pho-
tome´trique en utilisant au mieux l’information contenue dans les 3 filtres (B, R et
I pour Abell 1689). La technique habituelle consiste a` donner une estimation du
redshift de la galaxie d’apre`s sa magnitude dans les diffe´rents filtres disponibles, en
taˆchant de reconnaˆıtre au mieux des structures dans le spectre (comme la brisure
Lyman-α) en les comparant a` des spectres types. Cette me´thode est par exemple
imple´mente´e dans le code HyperZ (Bolzonella et al., 2000). Cependant, dans le cas
des donne´es e´tudie´es ici, le faible nombre de filtres limite fortement les contraintes
apporte´es sur l’estimation des de´calages spectraux (Limousin, 2004).
Une me´thode plus basique a donc e´te´ adopte´e en se limitant a` une approche
statistique. L’ide´e est la suivante : les catalogues des Hubble Deep Field North &
South (Ferna´ndez-Soto et al., 1999; Vanzella et al., 2001) fournis par S. Arnouts
(communication prive´e) contiennent les magnitudes et les redshifts spectroscopiques
pour quelques milliers de galaxies. Pour estimer celui d’une des pre´sentes galaxies, on
repe`re les 10 galaxies des catalogues HDF les plus proches en terme de magnitudes
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(B et/ou R et/ou I suivant l’information dont on dispose pour les pre´sentes galaxies).
Le redshift moyen de ces 10 galaxies HDF est alors attribue´ a` la galaxie conside´re´e.
Quand un objet est observe´ dans les trois filtres, l’estimation est similaire a` un
redshift photome´trique. Quand il n’est observe´ que dans un filtre, elle constitue un
redshift moyen des galaxies observe´es a` cette magnitude. Cette remarque, ainsi que
l’erreur sous-jacente sur l’estimation, conduit alors a` faire le choix de ne travailler
que sur le redshift moyen dans chaque filtre individuel : z¯B (resp. z¯R et z¯I) et sa
dispersion sont ainsi estime´s a` 1.02± 0.42 (resp. 1.06± 0.42 et 0.82± 0.35) pour les
catalogues de galaxies faibles de l’amas Abell 1689.
Il faut noter que la de´pendance de l’effet de lentille gravitationnelle en fonction
de la distance DS est faible. Dans cet exemple, avec un redshift de l’amas a` 0.186 et
des sources a` 1.02± 0.42 (soit ± 40%), l’erreur sur les parame`tres absolus de masse
de l’amas n’exce`de pas 10% : dans le cas d’une distribution de masse de type sphe`re
isotherme, si on observe un rayon d’Einstein θE de 20 secondes d’arc, la dispersion
de vitesse associe´e (estimateur absolu de la masse) sera de 948+8.6%
−3.0% km.s
−1.
La figure 2.12a pre´sente la distribution des redshifts ainsi estime´s pour nos ga-
laxies en fonction de leur magnitude dans le filtre R. Comme attendu les objets
lumineux (R ∼ 22) ont les redshifts les plus bas (z ∼ 0.5) et les moins disperse´s,
alors que les objets plus faibles ont une dispersion beaucoup plus conse´quente (de
0.3 a` plus de 2.0). La figure 2.12b pre´sente la distribution de ces de´calages spectraux,
pour tous les objets observe´s dans au moins un filtre. Elle est maximale a` z ' 0.8
et a une valeur moyenne de 1.04.
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Fig. 2.12: En haut : redshifts estime´s en fonction de la magnitude R, obtenus en comparant la
(les) magnitudes(s) de chacune de nos galaxies aux galaxies du HDF Nord et Sud pour lesquelles on
connaˆıt le redshift spectroscopique. En bas : distribution des redshifts des meˆmes galaxies (qu’elles
soient repere´es dans 1, 2 ou 3 filtres). La barre verticale indique la valeur moyenne, a` z = 1.04.
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2.3 Mesures du cisaillement
2.3.1 Carte de cisaillement
Le cisaillement des galaxies se manifeste par une orientation privile´gie´e des
images et un exce`s moyen d’ellipticite´ (voir §1.2.6). Ces deux effets sont d’autant plus
e´leve´s que les galaxies d’arrie`re-plan sont proches des lignes critiques dans leur plan
source. Le moyen le plus imme´diat et le plus intuitif pour mettre en e´vidence l’effet
de cisaillement est alors de moyenner l’image des galaxies (en fait les composantes
e1 et e2 de leurs vecteurs ellipticite´) dans des boˆıtes de taille ade´quate. Cette taille
doit eˆtre choisie pour avoir une statistique suffisante pour pouvoir e´crire 〈~eS〉 = ~0
(l’orientation et l’ellipticite´ des galaxies dans le plan-source sont ale´atoires : voir ci-
dessous), mais elle doit eˆtre suffisamment petite pour moyenner des galaxies ayant
subi un cisaillement d’amplitude voisine. Si on on veut 20 a` 30 galaxies lentille´es
pour une statistique suffisante, la taille des cellules est fixe´e par la densite´ d’objets
des pre´sentes images CFH12k, et avoisine alors les 80 secondes d’arc de coˆte´. Dans
le contexte de l’effet de lentille gravitationnelle faible (κ 1, donc g ' γ), on peut
alors e´crire la transformation 1.43 sous forme vectorielle :
~eI = ~eS + ~γ
〈~eI〉N = 〈 ~eS〉N + 〈~γ〉N (2.2)
car |g∗eI |  1 ici. D’apre`s le crite`re statistique de´sire´
(
〈 ~eS〉N ∼ ~0
)
, il vient donc :
〈~eI〉N ' 〈~γ〉N (2.3)
〈~eI〉N est alors un estimateur du cisaillement moyen subi par les N galaxies. La
figure 2.13 a e´te´ construite selon cette me´thode : chaque segment est une estimation
du cisaillement local. La pre´sence de l’amas (indique´ par une marque ?) est re´ve´le´e
par un alignement privile´gie´ et un exce`s des ellipticite´s moyennes. En l’absence de
masse de´flectrice l’orientation des segments devrait eˆtre ale´atoire et leur longueur
nulle.
Dans ses parties les plus externes (au-dela` de 800 secondes d’arc), l’influence
de l’amas n’est plus mesurable par cette me´thode car le cisaillement est trop faible
pour dominer les fluctuations de la moyenne intrinse`que des sources (〈 ~eS〉N n’est plus
ne´gligeable devant 〈~γ〉N et donc plus assimilable a` ~0). Sur le meˆme raisonnement la
pre´sence d’un e´ventuel autre amas, moins massif, est difficilement discernable entre
la composante bruit et la composante cisaillement.
Les cartes de cisaillement sont donc un outil visuel pour mettre en e´vidence de
manie`re qualitative la pre´sence d’une masse-lentille conse´quente. Cependant elles ne
permettent pas de mesures quantitatives de l’intensite´ du cisaillement et d’autres
me´thodes et outils doivent eˆtre utilise´s pour y arriver.
2.3.2 Profil de cisaillement
En supposant une syme´trie circulaire pour la distribution de masse des amas, la
de´pendance sur la position angulaire de la source disparaˆıt et seule importe alors
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Fig. 2.13: Carte de cisaillement induit par l’amas A1689, mesure´e sur l’image R. Chaque segment
a e´te´ mesure´ dans une boˆıte de 80 secondes d’arc (400 pixels) de coˆte´, et la carte a e´te´ lisse´e par
une gaussienne de dispersion 1/3 de cellule. La marque ? indique le centre visuel de l’amas. Les
3 cercles ont un rayon de 200 (extension limite supe´rieure de l’effet de lentille forte), 780 et 1200
secondes d’arc (premier et deuxie`me contact avec les bords de l’image.
la distance projete´e r de l’image au centre de l’amas : γ(~r) = γ(r). Il devient donc
inte´ressant d’e´tudier la de´pendance du cisaillement en fonction de la distance au
centre de masse, en gardant en teˆte l’hypothe`se de syme´trie circulaire.
Selon le meˆme principe que les cartes de cisaillement, l’intensite´ du cisaillement
a` la distance r du centre de masse ne peut eˆtre estime´e qu’en moyennant un nombre
conse´quent de galaxies lentille´es. L’hypothe`se de syme´trie circulaire permet ici d’uti-
liser des couronnes circulaires centre´es sur l’amas, contrairement aux boˆıtes carre´es
du paragraphe pre´ce´dent. Le vecteur ellipticite´ ~e est alors divise´ en deux compo-
santes  et ⊥ (tangentielle - au cercle de rayon r - et radiale respectivement) telles
que : {
 = e cos 2β
⊥ = e sin 2β
(2.4)
ou` e est l’ellipticite´ de la galaxie et β son orientation par rapport au rayon passant
par son centre et provenant de centre de l’amas : β = θ−α (voir le sche´ma de la fig.
2.14). Ces deux composantes sont donc la projection de ~e dans le re´fe´rentiel polaire
centre´ sur l’amas. En moyennant sur N galaxies, on doit alors retrouver :{ 〈〉N ' γ
〈⊥〉N ' 0 (2.5)
car le vecteur ~γ est oriente´ tangentiellement. Au final 〈〉N doit concentrer tout le
signal de cisaillement alors que 〈⊥〉N est the´oriquement nul.
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Fig. 2.14: Sche´ma du principe de la de´composition du vecteur ellipticite´ en deux composantes
radiale et tangentielle par rapport au centre de l’amas. Le vecteur ~e est en gras (orientation a` 2 β
dans le repe`re
(
~O⊥, ~O
)
) et ses composantes en gras pointille´. Voir le texte pour plus de de´tails.
Mesure d’erreurs
Dans la pratique l’approximation 2.5 est entaˆche´e d’une se´rie d’erreurs cumule´es :
– a` la mesure des parame`tres de forme e1 et e2 on associe en sortie d’Im2shape
les erreurs σe1 et σe2 , lie´es au bruit de l’image principalement. Dans la pratique
elles s’e´tendent de 0.01 a` environ 0.5 avec une moyenne a` 0.16 pour les galaxies
faibles de l’image R de Abell 1689.
– meˆme en l’absence de signal les galaxies pre´sentent une dispersion intrinse`que
en orientation et en ellipticite´ qui bruite le signal meˆme en cas d’image parfaite.
Cette dispersion induit une erreur estime´e σei ∼ 0.2 (i = 1, 2) qui s’ajoute aux
erreurs ci-dessus.
– l’erreur finale sur la mesure locale du cisaillement est fonction du nombre N de
galaxies utilise´es : l’approximation de l’e´quation 2.5 est d’autant plus correcte
et donc l’incertitude d’autant plus faible que ce nombre est grand.
En conse´quence l’estimateur 〈〉N reproduit le signal de cisaillement a` l’erreur
σk pre`s, de´finie par :
σk =
〈σ〉N√
N
(2.6)
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ou` l’erreur de mesure σ sur la composante tangentielle individuelle de chaque
galaxie est de´finie a` l’aide du calcul diffe´rentiel suivant :
 = e cos(2β) (e´q.2.4)
d
2 =
(
∂
∂e
de
)2
+
(
∂
∂β
dβ
)2
= (cos(2β) de)2 + (2e cos(2β) dβ)2 (2.7)
les erreurs de et dβ e´tant elles-meˆmes estime´s en fonction de de1 et de2 selon :
e =
√
e12 + e22
(de)2 =
(
∂
√
e12 + e22
∂e1
de1
)2
+
(
∂
√
e12 + e22
∂e2
de2
)2
=
(e1
e
de1
)2
+
(e2
e
de2
)2
(2.8)
et
β =
1
2
arctan(e2/e1) (d’apre`s les e´q. 2.4)
(dβ)2 =
1
4
(
∂ arctan(e2/e1)
∂e1
de1
)2
+
1
4
(
∂ arctan(e2/e1)
∂e2
de2
)2
=
1
4
( −e2
e12 + e22
de1
)2
+
1
4
(
e1
e12 + e22
de2
)2
=
(e2 de1)
2 + (e1 de2)
2
4e4
(2.9)
On peut donc exprimer l’erreur σ (d) en fonction des erreurs sur e1 et e2, en
tenant compte de la deuxie`me remarque faite plus haut :{
σe1
2 + 0.22 → σe12
σe2
2 + 0.22 → σe22 (2.10)
Position des couronnes
Chaque couronne est de´finie par son rayon interne R1 et son rayon externe R2 >
R1. L’intensite´ du cisaillement pourra eˆtre mesure´e en utilisant les galaxies dont
la distance au centre de l’amas rg est comprise entre ces deux bornes. Cependant
ces distances se distribuent (plus ou moins uniforme´ment) entre les bornes R1 et
R2 : l’association a` chaque couronne d’une position r (et donc un γ(r)), n’est pas
imme´diate. On choisit de lui associer un rayon de re´fe´rence r a` mi-chemin de ces
deux positions :
r =
R1 +R2
2
(2.11)
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Dans l’hypothe`se d’une distribution uniforme sur le fond du ciel des galaxies d’arrie`re-
plan (qui sont donc lentille´es), il y a moins de galaxies dans l’intervalle [R1; r] que
dans l’intervalle [r;R2]. Le choix plus intuitif aurait e´te´ de de´finir r tel qu’il divise la
couronne en deux portions de surface e´gale ( r =
√
R1
2+R2
2
2
). Cependant le premier
choix est justifie´ par un atout majeur pre´sente´ un peu plus loin dans cette section.
On pourrait aussi conside´rer plutoˆt la distance moyenne des galaxies de la couronne
au centre de l’amas comme rayon de re´fe´rence, ce qui permettrait de tenir compte
plus pre´cisement des effets de la distribution des galaxies d’arrie`re-plan. Cependant
l’hypothe`se que cette distribution est uniforme est robuste (voir ci-dessous). Dans
ce cas la moyenne s’approche du rayon divisant la surface en deux portions d’e´gale
surface, qui est rejete´ un peu plus loin. De plus pour des aspects techniques il est
plus facile de manipuler et de comprendre les effets de couronnes dont la de´finition
suit une loi mathe´matique clairement de´finie.
La largeur des diffe´rentes couronnes a pour sa part e´te´ choisie constante. La
densite´ de galaxies d’arrie`re-plan e´tant suppose´e uniforme, le nombre N de galaxies
utilise´es dans chaque couronne est proportionnel a` sa surface. Si on de´finit leur
largeur ∆R = R2 −R1, leur surface S est
S = piR2
2 − piR12
= pi(R2 +R1)(R2 −R1)
= pi 2r ∆R (2.12)
N ∝ S ∝ r (2.13)
Selon ce choix le rapport signal sur bruit n’est pas constant (signal typiquement en
1/r pour la Sphe`re Isotherme Singulie`re, bruit en 1/
√
N ∝ 1/√r) : il de´croˆıt en
1/
√
r. Cependant obtenir un signal sur bruit constant imposerait de faire croˆıtre
la largeur des couronnes proportionnellement a` r et limiterait alors fortement le
nombre de points inde´pendants du profil.
Si on suppose que les galaxies se distribuent sur des distances allant du centre a`
un rayon maximum rmax, on doit donc pouvoir s’attendre a` mesurer
rmax
∆R
valeurs de
cisaillement. Dans la pratique, la valeur raisonnable pour rmax au-dela` de laquelle
il y a trop peu de signal est de l’ordre de 1000 secondes d’arc (voir les cercles de la
figure 2.13). Meˆme si le vignettage n’est pas cense´ avoir d’influence sur la mesure,
la surface des couronnes exte´rieures est tronque´e et le nombre de galaxies utilise´es
pour la statistique devient trop faible devant l’intensite´ du cisaillement elle-meˆme
faible a` ces rayons (∼ 1%).
Pour ∆R, la valeur optimale, pour laquelle le profil n’est pas trop bruite´, s’est
ave´re´e osciller entre 512 et 1024 pixels, soit environ 100 a` 200 secondes d’arc. La
figure 2.15 montre l’e´volution du nombre de galaxies par couronne en fonction de
la distance au centre de l’amas. La largeur de couronne adopte´e (768 pixels, a` mi-
chemin entre 512 et 1024 pixels) conduit a` en utiliser seulement quelques centaines
lorsque le signal est fort (r < 200′′), et jusqu’a` plusieurs milliers en re´gime faible
(r > 500′′). Avant les effets du vignettage (r < 700′′), la croissance du nombre de ga-
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Fig. 2.15: En trait gras : e´volution du nombre de galaxies dans chaque couronne lors du calcul du
cisaillement de l’amas A1689, image R, en fonction de la distance au centre. En trait fin : relation
N = f(r) mettant en e´vidence la croissance paralle`le du nombre de galaxies d’arrie`re-plan avec la
surface de la couronne, avant l’effet de vignettage (quand les couronnes n’ont pas atteint les bords
de l’image). La largeur des couronnes est ici de 768 pixels (158 secondes d’arc).
laxies dans chaque couronne proportionnellement au rayon est quasiment parfaite5,
ve´rifiant ainsi l’e´quation 2.13 : l’hypothe`se de distribution uniforme des ga-
laxies d’arrie`re-plan est donc ve´rifie´e a posteriori. Lorsque le vignettage se
fait ressentir (r > 700′′), le nombre de galaxies ne croˆıt plus proportionnellement a`
r et atteint un plateau avant de s’effondrer au-dela` de 1000 secondes d’arc. Vue la
largeur de couronne adopte´e, on peut donc s’attendre a` mesurer entre 5 et 10 valeurs
inde´pendantes de cisaillement pour chaque profil.
Cependant, commencer la toute premie`re couronne a` R1 = 0, et enchaˆıner les
suivantes a` ∆R, 2∆R, etc, constitue un a` priori sur la fac¸on de regrouper les galaxies
par tranche de distance au centre. Toute se´rie de couronnes de´finies par un rayon
initial R1 (0 ≤ R1 < ∆R) et des rayons conse´cutifs R1 +∆R, R1 +2∆R, etc, fournit
une se´rie de mesures inde´pendantes toutes aussi le´gitimes. C’est pourquoi il a e´te´
de´cide´ d’adopter l’utilisation d’une feneˆtre glissante pour mesurer le cisaillement. Le
rayon interne R1 de chaque couronne est incre´mente´ d’un pas faible ∆r et sa largeur
5La fonction N = f(r) repre´sente´e Fig. 2.15 est en fait N(r) =


5.9 r si r ≥ 79′′
5.9
79
r2 sinon
ou` le
coefficient 5.9 est une valeur ad hoc pour le catalogue des galaxies faibles de l’image R de A1689.
Le comportement en r2 avant ∆R/2 = 79′′ traduit la croissance des premie`res couronnes (en fait
des cercles).
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Fig. 2.16: Moyennes des composantes tangentielle (noir) et radiale (gris) en fonction de la distance
au centre, pour l’amas A1689, mesure´es sur l’image R. La premie`re est un estimateur du profil de
cisaillement induit par l’amas. Une se´rie de points de´correle´s (carre´s pleins) avec leur barres d’erreur
est aussi indique´e.
∆R reste constante. Les couronnes conse´cutives se chevauchent donc et les valeurs
mesure´es sont alors correle´es. Pour un point donne´, le prochain point de´correle´
se trouve a` une distance ∆R, soit un point de´correle´ tous les n = ∆r
∆R
points.
Dans le cas limite a` proximite´ du centre de l’amas, ou` le signal est le plus intense
et permet de contraindre au mieux les mode`les, plusieurs mesures sont effectue´es en
utilisant des cercles de rayon R2 variables, soit des couronnes avec R1 nul. Leur lar-
geur n’est donc pas constante ici. Cette remarque ne s’applique que pour les points
pour lesquels r < ∆R/2.
La figure 2.16 pre´sente le profil de cisaillement pour l’image R de Abell 1689
selon la me´thode expose´e ci-dessus, pour les galaxies faibles se´lectionne´es en section
2.2.4. Le centre de re´fe´rence a e´te´ fixe´ au centre de la galaxie cD de l’amas, suppose´e
constituer son centre de masse.
Comme attendu la moyenne des composantes tangentielles des vecteurs ellipticite´
reproduisent le signal, alors que le la moyenne des composantes radiales est proche
de ze´ro. Dans la pratique, le profil de cisaillement est bruite´, et ce pour plusieurs
causes : l’hypothe`se de syme´trie circulaire est un cas ide´al, le choix du centre de
masse de l’amas est sujet a` discussion, la se´lection des galaxies lentille´es n’est pas
parfaite, la mesure de leur forme est entaˆche´e d’erreurs. Pour les meˆmes raisons
le profil radial n’est pas rigoureusement nul. De fait, les variations de ce dernier
peuvent eˆtre utilise´es comme un estimateur de l’erreur sur le profil tangentiel dans
2.3. MESURES DU CISAILLEMENT 85
la mesure ou` il est sensible aux meˆmes effets.
L’autre proble`me majeur inhe´rent a` l’utilisation de couronnes de largeur non-
nulle pour estimer le cisaillement est l’effet de convolution. En effet la valeur γ(r)
mesure´e ci-dessus est en fait une moyenne de valeurs variant de γ(R1) a` γ(R2) : le
signal original γ(r) est convolue´ par la feneˆtre glissante de´finie plus haut (couronne
se de´plac¸ant le long de r). L’expression du cisaillement convolue´e devient alors :
γconv(r) =
∫ R2
R1
γ(r) 2pir dr∫ R2
R1
2pir dr
(2.14)
ou` r = R1+R2
2
et R2 = R1+∆R. Dans le cas typique de la sphe`re isotherme singulie`re,
γ(r) = θE/2r, et donc :
γconv(r) =
(θE/2)(R2 −R1)
(1/2)
(
R2
2 −R12
)
=
θE
2R1+R2
2
= γ(r) (2.15)
Avec la de´finition adopte´e a` l’e´quation 2.11 (rayon de re´fe´rence a` mi-chemin entre
le rayon interne et le rayon externe), on vient de montrer que la convolution n’a
pas d’effet sur le profil de cisaillement dans le cas de la sphe`re isotherme. Cette
de´monstration est aussi vraie dans le cas ou` R1 = 0 et R2 variable (premiers points).
Il faut cependant noter que cette de´monstration n’est valable que dans ce cas particu-
lier, meˆme si on s’attend a` ce que le profil re´el en reste proche (profil de cisaillement
voisin de 1/r).
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2.4 Ajustement de mode`les
2.4.1 Mode`les physiques
A partir des mesures de cisaillement effectue´es dans la section pre´ce´dente (§2.3.2),
on peut tenter de trouver quels sont les meilleures valeurs s’ajustant au mieux, pour
chacun des mode`les de masse parame´triques pre´sente´s a` la section 1.3.
Dans la mesure ou` tous les mode`les e´tudie´s pre´sentent une expression non-line´aire
pour leur profil de cisaillement, il est impossible d’adopter une approche simple
(inversion matricielle) pour ce proble`me. On choisit donc d’explorer l’espace des
parame`tres par une routine informatique ite´rative, afin de trouver l’ensemble des
valeurs minimisant l’e´cart du mode`le ajuste´ au profil. Pour cela on se donne un
crite`re de moindres carre´s ponde´re´s J qui est minimal pour le mode`le s’approchant
au mieux des points de mesure :
J =
1
N
N∑
k=1
(
,k − gmodel(xk)
σk
)2
(2.16)
ou` k de´signe le kieme point parmi les N composant le profil. ,k de´signe la moyenne
〈〉 (Eq. 2.5) pour la couronne k, xk et σk (Eq. 2.6) la position et l’erreur du kieme
point respectivement. Le mode`le ajuste´ est le cisaillement re´duit gmodel (Eq. 1.44)
puisqu’il de´crit le cisaillement meˆme quand il est le plus intense, au voisinage du
rayon d’Einstein.
La figure 2.17 pre´sente les meilleurs mode`les de sphe`re isotherme (SIS), loi de
puissance (Pow) et NFW ajuste´s au profil de cisaillement pour l’image R de Abell
1689, de´ja` pre´sente´ sur la figure 2.16.
La partie interne du profil (en dessous de 70 secondes d’arc) n’a pas e´te´ prise
en compte car elle a curieusement des valeurs de cisaillement croissantes dans un
premier temps. De meˆme, les valeurs au-dela` de 1100 secondes d’arc sont ne´glige´es
car a` ce niveau la composante tangentielle est de l’ordre de la composante radiale.
De plus l’effet de vignettage devient significatif (Fig. 2.15). Par contre, l’ensemble
des points (correle´s) dans l’intervalle [70′′,1100′′] interviennent dans l’ajustement
des mode`les, car il n’existe pas une seule se´rie le´gitime de points de´correle´s mais un
nombre conse´quent de se´ries fonction de l’incre´ment ∆r du glissement de la feneˆtre
(§2.3.2). Certains profils recontre´s pouvant changer de manie`re significative suivant
la position ou` est initialise´e la se´rie de´correle´e, l’ensemble des points sont pris en
compte en prenant garde de ne pas sous-estimer les erreurs d’ajustement des mode`les.
L’interpre´tation physique des ajustements pour Abell 1689 sera discute´e en sec-
tion 3.2.6. La table 2.3 re´sume les meilleures valeurs d’ajustement pour les trois
mode`les conside´re´s. La valeur du crite`re J est indique´e, avec entre parenthe`ses le
nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
Le mode`le de sphe`re isotherme s’ajuste convenablement au profil, mais il de´crit
mal dans ce cas les valeurs les plus eleve´es du cisaillement, proche du centre. Comme
attendu, en libe´rant sa pente dans le mode`le en loi de puissance, l’ajustement est pre`s
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Fig. 2.17: Meilleurs mode`les SIS, loi de puissance (Pow) et NFW ajuste´s au profil de cisaillement
pre´sente´ fig.2.16. Seul l’ensemble des points compris entre 70 et 1100 secondes d’arc ont e´te´ utilise´s.
Tab. 2.3: Meilleurs parame`tres ajuste´s au profil de cisaillement de l’image d’Abell 1689 pour les
mode`les pre´sente´s fig. 2.17. Le crite`re J (qualite´ de l’ajustement) est indique´, avec entre parenthe`ses
le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) J
998± 68 22.4± 3.0 1.98 (1)
Pow q θE(
′′) J
0.75± 0.07 14.6± 0.3 0.637 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) J
3.5+0.5
−0.3 1.99± 0.25 1410+630−470 2.6+1.4−0.2 0.334 (2)
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de 3 fois meilleur (J). Le mode`le NFW, qui pre´sente un profil de cisaillement plus
plat au centre et plus raide a` grand rayon, est a` son tour pre`s de 2 fois meilleur pour
de´crire ces donne´es. Cependant, meˆme s’il semble eˆtre le meilleur mode`le, les valeurs
physiques de´duites s’e´cartent trop des valeurs mesure´es par d’autres me´thodes : le
rayon d’Einstein de´duit ici est par exemple beaucoup trop faible par rapport a` la
valeur directement observe´e via l’effet de lentille forte.
Plusieurs issues s’offrent alors pour affiner a` la fois l’ajustement des mode`les et
mieux les discriminer :
– disposer de donne´es proches du centre, la` ou` le signal et la contrainte sur les
mode`les sont maximaux,
– inclure une contrainte inde´pendante lors des ajustements, comme la valeur
observe´e du rayon d’Einstein,
– utiliser une approche non-parame´trique.
Cette dernie`re approche, non-parame´trique, est pre´sente´e ci-apre`s (§2.4.2) : elle
consiste en une de´termination de profil de masse directement issue des mesures
d’ellipticite´ des galaxies. Elle a l’avantage de ne pas pre´senter les a` priori inhe´rents
aux mode`les de masse, si proche de la re´alite´ soient-ils.
Conside´rations sur les erreurs associe´es aux mode`les ajuste´s
A chaque mode`le ajuste´ (pre´sente´s table 2.3 par exemple) on a associe´ une va-
leur de χ2, reflet de la qualite´ avec laquelle le mode`le de´crit les donne´es. Il permet
notamment une comparaison entre mode`les. Par exemple pour l’image R de Abell
1689, le meilleur mode`le de loi de puissance s’approche en moyenne 3 fois mieux
des points mesure´s que ne le fait le mode`le de sphe`re isotherme. Cependant cette
valeur ne permet pas une mesure absolue de l’erreur associe´e a` chaque mode`le. Pour
cela on choisit donc de conside´rer les erreurs σk (e´q. 2.6) et de se placer dans le cas
le plus de´favorable : au profil ,k (k ∈ [0, N ]) on associe les deux profils extreˆmes
(,k − σk) et (,k + σk) pour lesquels on utilise rigoureusement la meˆme proce´dure
d’ajustement. Ces mode`les extreˆmes permettent alors de de´finir les barres d’erreur
sur les parame`tres trouve´s pre´cedemment. Par exemple, pour la sphe`re isotherme
ajuste´e table 2.3, on obtient un rayon d’Einstein de 22.4 secondes d’arc, avec des
extreˆmes a` 19.3′′ et 25.4′′, soit l’erreur moyenne de 3.0′′ indique´e. Cette proce´dure
permet ainsi de refle´ter la de´pendance des profils a` certains parame`tres. Par exemple
pour la loi de puissance l’ajustement est beaucoup plus sensible a` la pente q (erreur
estime´e a` 9%, cf table 2.3) qu’au rayon d’Einstein θE (2%).
Masses de´duites
Avec les meilleurs mode`les ainsi ajuste´s, il est possible de de´duire les profils de
densite´ de masse surfacique moyenne (κ¯) selon les expressions pre´sente´es a` la section
1.3. La masse incluse dans le rayon r s’e´crit alors simplement :
Mmodel(< r) = pir
2 Σc κ¯model(r) (2.17)
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Fig. 2.18: Profils de masses inte´gre´s pour les 3 mode`les de masse e´tudie´s (SIS, Power law, NFW) et
pour la me´thode d’Aperture Mass Densitometry (AMD, §2.4.2), avec leurs barres d’erreur associe´es.
La figure 2.18 pre´sente ces profilsM(< r) pour les trois mode`les de masse e´tudie´s.
Meˆme si les re´sultats physiques seront discute´s pour chaque amas dans la section
3.2, on peut d’hors et de´ja` constater que les mode`les SIS et NFW fournissent des
profils de masse tre`s similaires, alors que la loi de puissance, malgre´ (ou a` cause de)
ses deux degre´s de liberte´ aboutit a` un profil nettement supe´rieur : sa pente plus
faible (q = 0.75) compare´e a` celle de la sphe`re isotherme induit une de´croissance
plus lente de sa densite´ de masse, d’ou` une masse inte´gre´e plus e´leve´e.
2.4.2 Mode`le non-parame´trique
Au lieu de tenter d’ajuster au profil de cisaillement des mode`les analytiques
qui ont l’inconve´nient d’eˆtre ne´cessairement trop « parfaits »et d’inclure un certain
nombre d’a` priori, on peut utiliser une me´thode directe non-parame´trique. Fahlman
et al. (1994) ont jete´ les premie`res bases d’une telle approche : utiliser directement
l’information sur l’ellipticite´ de chaque galaxie pour en de´duire la densite´ de masse
surfacique (κ). Cette me´thode, appele´e Aperture Mass Densitometry (AMD), a e´te´
pre´cise´e par Squires & Kaiser (1996). Une variante, appele´e statistique-ζ, ne fait pas
appel aux galaxies individuelles mais au profil de cisaillement mesure´ (donc a` une
moyenne sur les galaxies). Elle relie la densite´ de masse surfacique moyenne dans le
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rayon r a` celle entre le rayon r et un rayon de re´fe´rence rmax et s’exprime :
ζ(r; rmax) = κ¯(r
′ < r)− κ¯(r < r′ < rmax) (2.18)
=
2
1− (r/rmax)2
∫ rmax
r
g(r′) d ln r′
=
2
1− (r/rmax)2
∫ rmax
r
γ(r′)
r′
dr′ (2.19)
ou`, du fait du travail a` grand rayon, on a ne´glige´ le terme 1/(1−κ(r′)) pour aboutir
a` l’e´quation 2.19. Il n’est pas impossible de le conserver mais le calcul nume´rique
est alors alourdi (ite´rations a` cause de la de´pendance en κ dans les deux termes de
l’e´galite´). La de´ge´ne´resence du plan-masse (mass sheet degeneracy) est clairement
mise en e´vidence par la pre´sence du parame`tre rmax : la formule ne donne acce`s
qu’aux variations de densite´ de masse par rapport a` la densite´ a` ce rayon de re´fe´rence.
Cependant s’il est suffisamment grand, κ doit tendre a` s’annuler. Dans la pratique,
rmax doit eˆtre le plus grand rayon pour lequel un signal est encore mesure´ avec
qualite´. On doit notamment respecter (r < rmax) > 0 sous peine d’obtenir un
comportement inde´sirable de l’inte´gration nume´rique. On choisit donc le meˆme rayon
maximal que celui utilise´ pour les ajustements de mode`les, soit dans le cas de A1689,
image R, 1100 secondes d’arc.
La figure 2.19 pre´sente le profil de ζ obtenu apre`s inte´gration du profil de cisaille-
ment pre´sente´ fig. 2.16. Comme attendu il de´croˆıt depuis le centre pour s’annuler au
rayon de re´fe´rence rmax.
Masse de´duite
ζ mesurant les variations de la densite´ de masse surfacique moyenne, la masse
(inte´gre´e jusqu’au rayon r) que l’on en de´duit s’e´crit naturellement :
Mζ(< r) = pir
2 Σc ζ(r; rmax) (2.20)
Il faut rester prudent quand a` l’interpre´tation de ce profil. Si la masse re´elle de l’amas
s’e´crit Mtrue(< r) = pir
2 Σc κ¯(< r), alors d’apre`s l’e´quation 2.18 on peut e´crire que :
Mζ(r
′ < r) = Mtrue(r
′ < r)− pir2 Σc κ¯(r < r′ < rmax) (2.21)
La masse AMD calcule´e dans le rayon r estime la masse re´elle dans ce meˆme
rayon au-dessus d’une valeur non-constante homoge`ne a` une masse, diffe´rente de
la de´ge´nerescence du plan-masse pre´sente au-dela` de rmax. On peut montrer facile-
ment, dans le cas ou` le mode`le de masse est une sphe`re isotherme singulie`re, que :
lim
r→0
κ¯(r < r′ < rmax)
κ¯(r′ < r)
= 0 (2.22)
lim
r→rmax
κ¯(r < r′ < rmax)
κ¯(r′ < r)
= 1/2 (2.23)
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Fig. 2.19: Profil du parame`tre ζ obtenu pour l’image R d’Abell 1689 apre`s inte´gration nume´rique
du profil de cisaillement mesure´ sur la figure 2.16. Le profil, refle´tant la surdensite´ de l’amas, tombe
a` ze´ro au rayon de re´fe´rence (ici 1100′′).
Bien entendu la sphe`re isotherme est un cas ide´al et ne de´crit pas parfaitement la
distribution de masse re´elle de l’amas. Mais nous avons montre´ un peu plus toˆt
(§2.4.1) qu’elle s’en approchait relativement bien et les limites ci-dessus permettent
d’e´valuer les ordres de grandeurs. L’e´quation 2.22 montre juste que κ¯ diverge en
r = 0 pour ce mode`le. Pour r variant de 0 a` rmax, le rapport croˆıt continuement
de 0 a` 1/2. L’erreur sur l’estimation lie´e a` ζ est donc minime aux faibles rayons et
sous-estime de 50% la valeur de κ¯ en rmax.
On doit donc garder a` l’esprit deux conclusions : 1) Mζ(r), aux erreurs sur le
profil de cisaillement pre`s, fournit une borne infe´rieure sur la masse re´elle incluse
dans le rayon r, 2) le deuxie`me terme au-dessus duquel on estime la masse varie
le long du profil, et donc la « borne infe´rieure » mentionne´e ci-dessus est plus ou
moins loin de la valeur re´elle suivant la position sur le profil.
La figure 2.18 pre´sente la masse de´duite par l’AMD compare´ a` celles issues les
mode`les parame´triques. Comme attendu, l’AMD fournit le profil de masse le plus
faible. Cependant il reste dans les barres d’erreur du mode`le de sphe`re isotherme et
du profil NFW. L’AMD permet donc une approche non-parame´trique qui permet
de valider ou non certains mode`les ajuste´s, comme ici la loi de puissance dont le
deuxie`me degre´ de liberte´ ne permet pas de gagner en pre´cision mais au contraire
aboutit a` un ajustement non physique.
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2.5 Profils de masse sur luminosite´
2.5.1 Profil de masse moyen
Dans la section pre´ce´dente, diffe´rents mode`les, parame´triques ou non, ont e´te´
ajuste´s sur le profil de cisaillement mesure´ dans un seul filtre. Pour produire une
estimation du rapport de masse sur luminosite´, il convient de choisir lequel de ces
mode`les de´crit au mieux le comportement de la masse en fonction de la distance
au centre. L’AMD a l’avantage d’eˆtre non-parame´trique et constitue une inversion
quasi-directe du profil de cisaillement. Ne´anmoins nous avons vu qu’il souffre, par
construction, d’un proble`me de de´calage qui n’est pas constant en fonction de la
distance au centre. Son allure ge´ne´rale comme sa normalisation ne sont donc pas
le reflet espe´re´ pour de´crire le profil de masse re´el de l’amas. Du coˆte´ des mode`les
parame´triques, NFW s’ave`re eˆtre le meilleur descripteur du profil de cisaillement.
On peut donc estimer que la masse que l’on en de´duit se rapproche au mieux du
profil re´el. De plus, ce mode`le est largement utilise´ par la communaute´ et c’est donc
celui qui est adopte´.
La masse et sa distribution est une donne´e absolue de l’amas : elle ne de´pend pas
du filtre d’observation, et nous devrions donc, aux erreurs pre`s, observer le meˆme
Fig. 2.20: Profils de cisaillement, similaires a` celui de la figure 2.16, mais calcule´s inde´pendamment
dans les trois images B, R et I de Abell 1689. En noir (trait plein) avec barres d’erreur : le profil de
cisaillement calcule´ a` partir du catalogue de galaxies combine´ (voir le texte pour plus de de´tails).
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Tab. 2.4: Re´partition des galaxies (toutes magnitudes) apre`s la de´tection croise´e entre les 3 ca-
talogues B, R et I. La colonnne de gauche indique le nombre de galaxies contenues dans chaque
catalogue individuel, et celle de droite le nombre d’entre elles de´tecte´es en B seulement, en R
seulement, ..., en B et R a` la fois, ..., et finalement dans les 3 a` la fois.
De´tections uniques De´tections croise´es
B : 25735 B : 4551
R : 30566 R : 6393
I : 21330 I : 1314
BR : 6704
BI : 1356
RI : 2505
BRI : 13124
Total : 38978
profil de cisaillement dans les diffe´rents filtres de chaque image. Dans la pratique,
meˆme s’ils sont similaires (Fig. 2.20), les mode`les qui y sont ajuste´s sont parfois
sensiblement diffe´rents et produisent donc des profils de masse diffe´rents. Plusieurs
options s’offrent alors pour estimer le meilleur mode`le de masse a` partir de l’in-
formation sur les 3 filtres. Plutoˆt que d’en faire un inconve´nient (trois estimations
diffe´rentes d’une meˆme grandeur), on peut faire de l’information contenue dans les
3 filtres un avantage. Au lieu de moyenner les parame`tres des mode`les, ou meˆme
les profils de cisaillement, un catalogue global de toutes les galaxies est ge´ne´re´ : les
catalogues de chaque filtre sont croise´s, et les galaxies qu’ils contiennent sont com-
pare´es une a` une afin de de´terminer les de´tections multiples : pour chaque galaxie
d’un filtre, on regarde s’il n’existe pas une de´tection a` la meˆme position dans les
deux autres catalogues. La tole´rance en position est fixe´e par la valeur moyenne du
seeing, soit 0.88′′ pour les images de Abell 1689. La table 2.4 pre´sente les re´sultats
de ce croisement : alors que environ 26000, 31000 et 25000 objets sont de´tecte´s in-
dividuellement respectivement dans les filtres B, R et I, pre`s de 13000 sont pre´sents
dans ces 3 catalogues a` la fois. D’autres ne sont observe´s que dans un seul filtre, et
certaines dans 2 mais pas dans le troisie`me. Au final ce sont pre`s de 39000 galaxies
diffe´rentes qui sont ainsi de´tecte´es dans le champ couvert par les observations.
Chacune des galaxies du catalogue combine´ est ainsi de´tecte´e dans un, deux ou
trois filtres, et on dispose donc d’autant de mesure de son ellipticite´. Pour chacune,
on choisit donc d’attribuer les parame`tres e1 et e2 du filtre pour lequel le produit
de leurs erreurs σe1 × σe2 est le plus faible (donc pour lequel l’estimation est la plus
fiable). En ne gardant que les galaxies qui ont e´te´ classe´es faibles (d’arrie`re-plan)
dans au moins un filtre, 9416, 18402 et 6212 couples de valeurs (e1,e2) sont retenus en
B, R et I respectivement, pour un total de 34030 galaxies faibles. Quand au redshift
moyen de ces sources, il peut eˆtre estime´ selon la me´thode expose´e a` la section 2.2.4 :
ici 〈z〉 = 1.01.
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On peut alors mesurer le profil de cisaillement du catalogue combine´, pre´sente´
sur la figure 2.20 (nomme´ « C » pour combine´). Il passe globalement au milieu des
autres points, ce qu’on peut justifier par le fait qu’il inclut des mesures venant des
trois filtres, mais il est plus uniforme (plus lisse), du fait de la meilleure statistique
(plus d’objets). Le meilleur mode`le NFW ajuste´ dans cet exemple (c = 3.33, r200 =
1.81 Mpc) permet alors de produire le profil de masse (masse projete´e) pre´sente´
sur la figure 2.22a, la re´gion grise´e symbolisant les erreurs provenant du profil de
cisaillement.
2.5.2 Profil de luminosite´
L’estimation de la luminosite´ de l’amas se fait a` partir des catalogues de galaxies
brillantes. Selon le meˆme principe utilise´ pour mesurer le cisaillement imprime´ aux
galaxies faibles, on mesure le flux total des galaxies brillantes incluses dans des
couronnes centre´es sur l’amas et que l’on fait glisser vers l’exte´rieur. Leurs flux sont
additionne´s dans chaque couronne. En les normalisant a` la surface de la couronne
conside´re´e, on obtient les densite´s de flux pre´sente´es sur la figure 2.21.
La pre´sence des galaxies de l’amas est clairement mise en e´vidence par une sur-
densite´ de luminosite´ au centre qui de´croˆıt progressivement pour s’aplatir vers 10
Fig. 2.21: Densite´ de flux de luminosite´ ge´ne´re´ par les galaxies brillantes des filtres B, R et I. Celui
du filtre B a e´te´ multiplie´ par 10 pour plus de clarte´. Les limites verticales (traits pleins noirs)
indiquent la re´gion ou` le fond lumineux est estime´ (entre 600 et 1200 secondes d’arc). Les traits
horizontaux marquent le niveau adopte´ pour ce fond (valeur minimale dans la re´gion de´limite´e).
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Fig. 2.22: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 3.33, r200 = 1.81 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en B, R et I pour les galaxies brillantes, pour A1689. La re´gion grise´e indique
l’erreur sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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Tab. 2.5: Rappel des coefficients α et des magnitudes limites supe´rieures des galaxies brillantes,
fraction de luminosite´ manquante et coefficients correctifs C de´duits pour les images B, R et I de
Abell 1689.
Filtre α mmax,gb (Ltot − Lgb)/Ltot C
B 1.30 22.3 28.4% 1.40
R 1.20 21.0 11.5% 1.13
I 1.25 19.3 25.6% 1.34
minutes d’arc. Au-dela` on observe une composante de fond de luminosite´ associe´e
aux galaxies de champ, qu’il convient de soustraire quand on cherche comme ici la
luminosite´ inte´gre´e de l’amas. Cependant la densite´ de flux n’est pas constante et
fluctue en fonction de la densite´ de galaxies de champ. Dans la mesure ou` l’exten-
sion lumineuse des amas est mal connue et de´pend au cas par cas de chaque amas,
certaines de ses galaxies peuvent eˆtre responsables de ces fluctuations. On choisit
donc d’adopter pour valeur de fond le minimum de la densite´ entre les rayons 10 et
20 minutes d’arc. Au-dela` de 20′ la normalisation lie´e a` la surface de la couronne est
fausse´e (vignettage) et la valeur de fond est surcorrige´e.
La luminosite´ absolue de l’amas peut alors eˆtre estime´e en inte´grant chacun des
profils de densite´ de la figure 2.21 au-dessus du fond. Il reste cependant une dernie`re
correction a` apporter : les catalogues de galaxies brillantes ne contiennent que la
partie la plus lumineuse de la distribution suppose´e des galaxies d’amas. Il convient
donc de corriger les profils de cette population manquante. La luminosite´ totale de
l’amas est estime´e a` partir de la fonction de Schechter (Eq.1.77) selon l’expression
calcule´e a` l’e´quation 1.79 (Ltot = φ
?L?Γ(2−α)). Le catalogue des galaxies brillantes
ne contient par construction qu’une partie de la totalite´ des galaxies de l’amas (§2.2.4
et Tab. 2.2) et donc leur luminosite´ inte´gre´e n’est pas comple`te. Si on appelle Linf la
luminosite´ de la galaxie la moins brillante de ce catalogue, associe´e a` sa magnitude
mmax,gb, alors la luminosite´ totale Lgb des galaxies brillantes s’exprime :
Lgb =
∫
∞
Linf
Lφ(L) dL = φ?L? Γ(2− α,Linf ) (2.24)
ou` Γ(a, x) est la fonction Gamma d’Euler incomple`te6. La fraction de luminosite´
manquante due aux galaxies faibles « oublie´es » est alors
Ltot − Lgb
Ltot
, et il convient
donc de corriger les valeurs des luminosite´s calcule´es par le facteur C :
C =
Ltot
Lgb
> 1 (2.25)
La table 2.5 pre´sente les fractions de luminosite´ manquante et les facteurs cor-
rectifs a` appliquer pour les 3 images B, R et I de Abell 1689. On peut noter que plus
α est grand et plus la fraction manquante est e´leve´e, car les faibles luminosite´s sont
alors nume´riquement plus peuple´es dans la distribution de Schechter.
6Γ(a, x) ≡ ∫∞
x
e−tta−1dt
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Les profils de luminosite´ ainsi corrige´s finalement obtenus sont pre´sente´s Fig. 2.22a,
superpose´ au profil de masse NFW. Comme attendu ils sont rapidement croissant
au centre et s’aplatissent a` mesure que la densite´ de flux atteint la valeur du fond,
typiquement vers le rayon viriel (ici r200 = 1.81 Mpc).
A partir du profil de masse inte´gre´e de l’amas et des profils de luminosite´ dans les
filtres disponibles, on peut donc produire des profils de masse sur luminosite´ inte´gre´s
M/L. Ceux ainsi obtenus pour Abell 1689 sont pre´sente´s sur la figure 2.22b, et les
re´gions colore´es symbolisent l’erreur sur le rapport issue de celle estime´e sur la
masse (re´gion grise´e sur la figure 2.22). Comme attendu l’intensite´ de M/LI (∼ 100
h70 M/L) est plus faible que M/LR (∼ 150 h70 M/L), et M/LB, proche de
200 h70 M/L, est le plus e´leve´. Une croissance du rapport est clairement mise
en e´vidence mais il tend a` s’aplatir vers les re´gions externes de l’amas, au-dela` de 1
me´gaparsec. Il semble donc que, quel que soit le filtre conside´re´, le rapport M/L a
une forte de´pendance a` la distance au centre. Les conclusions a` tirer de ces profils
pour A1689 seront pre´sente´es en section 3.2.6.
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2.6 Outils 2D
Dans la section pre´ce´dente j’ai pre´sente´ l’approche unidimensionnelle du proble`-
me. Ses atouts majeurs sont d’une part la moyenne d’un nombre de plus en plus
grand de galaxies dans des couronnes de plus en plus grandes, et ce d’autant plus
que l’intensite´ du cisaillement de´croˆıt. Cette approche permet ainsi d’eˆtre sensible
jusqu’a` des distances pouvant atteindre plus de trois me´gaparsecs depuis le centre
de l’amas. Son autre atout est une preuve visuelle de l’existence du cisaillement :
une simple moyenne des composantes d’ellipticite´ dans le bon re´fe´rentiel permet
d’obtenir le profil pre´sente´ Fig. 2.16, il ne fait appel a` aucune boˆıte noire manipulant
les galaxies.
Par contre l’inconve´nient majeur de l’approche unidimensionnelle... c’est son ap-
proche 1D ! En effet dans ce cas l’hypothe`se de syme´trie circulaire efface toute struc-
ture particulie`re de l’amas lui-meˆme. De plus d’e´ventuelles composantes de masses
distribue´es autour de l’amas sont comple`tement efface´es. Elles doivent meˆme au
contraire le´ser le signal dans les couronnes ou` elles apparaissent.
Dans cette section je pre´sente donc deux outils permettant une approche 2D, qui
retourne en sortie des cartes de masse ou les meilleurs parame`tres obtenus sans a`
priori de moyenne circulaire.
2.6.1 LensEnt2
Le logiciel LensEnt2 (Marshall et al., 2002) a e´te´ utilise´ pour obtenir les cartes
de masse non-parame´triques des amas. LensEnt2 propose une approche par maxi-
mum de vraisemblance, avec re´gularisation d’entropie : la distribution de masse Σ de
l’amas est de´duite via la loi a` posteriori donne´e par le the´ore`me de Bayes (approche
baye´sienne similaire a` la pre´sentation faite dans la section 2.2). La re´gularisation
d’entropie a e´te´ propose´e par Bridle et al. (1998) et permet de limiter un sur-
ajustement des donne´es et notamment de leur bruit.
Principe
Dans la pratique LensEnt2 proce`de a` une de´convolution baye´sienne : une distri-
bution de masse test Σ(~θ) est utilise´e pour ge´ne´rer le champ de cisaillement observe´,
en convoluant un noyau (Kaiser & Squires, 1993) a` la densite´ surfacique de masse.
De plus LensEnt2 a e´te´ code´ pour prendre en compte non pas un de´calage spectral
moyen des sources dans un plan unique mais un de´calage, re´el ou estime´, pour
chaque source (voir la section 2.2.4 pour ces conside´rations). Cependant dans notre
cas, meˆme si un de´calage spectral photome´trique est bien associe´ a` chacune de nos
galaxies, on n’utilisera pas cette possibilite´, mais plutoˆt leur redshift moyen, a` la
vue des barres d’erreur associe´es.
Enfin, comme les amas de galaxies ont des distributions de masses e´tendues,
les valeurs de Σ sur le champ sont corre´le´es au travers d’une fonction appele´e ICF
(Intrinsic Correlation Function). Elle constitue le principal parame`tre libre du code
2.6. OUTILS 2D 99
et son profil (gaussien, lorentzien, porte,...) et sa taille (typiquement de 100 a` 200
secondes d’arc) doivent eˆtre de´finis par l’utilisateur.
Cartes 2D seules
LensEnt2 utilise en entre´e les galaxies suppose´es lentille´es (leur position, leurs
parame`tres d’ellipse et les erreurs associe´es, leur de´calage spectral). Une fois que le
code a converge´, la sortie retourne la carte de distribution de masse et l’e´vidence (pro-
babilite´ d’observer les donne´es connaissant l’ICF). Il suffit alors d’utiliser diffe´rentes
variantes de l’ICF pour trouver la meilleure reconstruction (retournant la meilleure
e´vidence).
La figure 2.23 rassemble les meilleures reconstructions dans chacun des 3 filtres
B, R et I pour A1689. Elles ont e´te´ ge´ne´re´es avec une ICF gaussienne et ont toutes
une largeur de 180 secondes d’arc. La meilleure e´vidence se situe a` 180′′ ou 200′′
selon le cas.
La premie`re remarque a` noter est que, syste´matiquement (pour cet exemple
ou pour les autres amas), la composante principale est toujours « repe´re´e » et re-
construite par LensEnt2. Les pics ont ici des amplitudes de 1320, 1250 et 1090
h70 M.pc−2 pour les filtres B, R et I respectivement. Meˆme si ces valeurs sont bien
en dessous de la valeur critique attendue (3200 environ pour une lentille a` zL ∼ 0.2
et des sources a` zS ∼ 1.0), elles ne sont pas en contradiction avec le caracte`re sur-
critique de l’amas : la taille d’ICF utilise´e ici (180′′) est bien supe´rieure a` la zone
sur-critique (les mesures de strong lensing sur cet amas donnent un rayon d’Einstein
d’environ 40′′), et donc la partie centrale, tre`s pique´e, a simplement e´te´ lisse´e.
LensEnt2 a aussi l’avantage de montrer des sous-structures pre´sentes dans cha-
cune des reconstructions. Par exemple la surdensite´ a` 300′′ au Sud-Ouest du pic
central (coordonne´es (-200,-200) environ), ou les deux extensions visibles vers le
Nord et vers le Sud.
Par contre, l’inconve´nient majeur mis a` jour en observant ces reconstructions est
le nombre important de sous-structures disse´mine´es sur l’ensemble du champ. Quelle
confiance leur accorder ?
Une premie`re re´ponse peut eˆtre apporte´e en cherchant a` estimer le niveau de bruit
sur chaque reconstruction. Comme il est impossible de faire la distinction entre un
pic de bruit et une surdensite´ re´elle, le bruit n’est pas estime´ sur la reconstruc-
tion elle-meˆme. D’autant que, a` moins de l’exclure correctement, l’amas principal
contribuerait a` surestimer le niveau de bruit.
On adopte donc la me´thode suivante : pour chaque filtre, on modifie ale´atoirement
l’orientation des galaxies du catalogue utilise´ en entre´e, ce qui conduit a` de´truire
comple`tement le signal de cisaillement sur l’ensemble du champ. Une carte de masse
(ale´atoire donc) est ensuite reconstruite et pre´sente alors un ensemble de pics de
bruit plus ou moins intenses sur toute l’image. L’amplitude de chacun de ces pics
au dessus du fond est ensuite repe´re´e et l’ope´ration est re´pe´te´e sur 100 catalogues
ge´ne´re´s ale´atoirement. L’ensemble de ces pics fournit alors une statistique sur le
bruit.
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Fig. 2.23: Recontructions LensEnt2 des cartes de masse pour les filtres B, R et I (de haut en bas)
de Abell 1689. L’Intrinsic Correlation Function (voir texte) est ici gaussienne et sa taille est de 180
secondes d’arc (meilleure e´vidence). Le point (0,0) indique le centre de la galaxie la plus brillante
de l’amas. Le niveau blanc (resp. noir) est a` un niveau de 1σ (resp. 5σ), et les contours a` 2, 3, 4 et
5σ (voir texte pour l’estimation de σ). Le Nord est vers le haut, l’Est vers la droite, et les unite´s
en secondes d’arc.
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Fig. 2.24: Distribution de l’amplitude des 15 plus hauts pics de bruit pour 100 recontructions
LensEnt2 ale´atoires. Le mode de la distribution est a` 200 h70 M.pc−2, la moyenne a` 216 (trait
plein) et la dispersion autour de la moyenne est de 50 (traits pointille´s).
La figure 2.24 pre´sente la distribution des 15 plus hauts pics de bruit de´tecte´s sur
les 100 reconstructions ale´atoires associe´es a` l’image R d’Abell 1689. La valeur 15
est arbitraire mais s’approche du nombre moyen de pics (points convexes) repe´re´s
sur la reconstruction. De plus les pics les plus faibles sont noye´s dans la valeur
du fond et peuvent difficilement eˆtre exploite´s pour estimer l’amplitude du bruit.
L’aspect non-gaussien de la distribution pre´sente´e Fig. 2.24 est justifie´ par le fait
qu’elle est borne´e sur sa valeur infe´rieure : un des avantages de LensEnt2 est qu’il
ne produit pas de masse ne´gative (contrairement a` la me´thode KSB par exemple).
Cette distribution montre que certains pics de bruit peuvent atteindre jusqu’a` 600
h70 M.pc−2. Heureusement leur occurence est faible et leur amplitude moyenne
se situe a` 216 h70 M.pc−2 avec une dispersion de 50. La valeur du fond Σ0 e´tant
fixe´e par l’utilisateur (100 ici), on utilise l’amplitude moyenne des pics de bruit au
dessus du fond comme estimateur de l’e´cart-type duˆ au bruit des valeurs de la
reconstruction (σ), soit ici σR = 116 h70 M.pc−2. Une de´tection a` Nσ se situera
donc a` un niveau de Σ0 +N × σ, soit dans l’exemple de l’image R de l’amas Abell
A1689, 332 h70 M.pc−2 pour N = 2 et 680 pour N = 5. Avec cette de´finition,
on peut donc assurer que l’amas est de´tecte´ a` quasiment 10σ (Fig. 2.23b). Selon la
meˆme me´thode on estime σB = 99 et σI = 85, et l’amas est dans ces filtres de´tecte´
a` 12 et 11 σ respectivement.
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Cartes 2D combine´es
La majorite´ des surdensite´s beaucoup plus faibles, pour lesquelles la me´thode
ci-dessus vient d’eˆtre mise en place, ne sont pas de´tecte´es a` mieux que 2 σ (voir
les diffe´rents contours de la figure 2.23). La surdensite´ au Sud-Ouest de l’amas,
de´ja` mentionne´e plus haut, est confirme´e a` 3 σ a` la fois dans les bandes B et R,
et seulement a` 2 σ dans la bande I. A ce stade se re´ve`le un des inte´reˆts de l’e´tude
multi-bande d’un meˆme amas : le fait de disposer des meˆmes observations (meˆmes
galaxies lentille´es) avec plusieurs re´alisations du bruit permet de croiser les re´sultats
et ve´rifier leur cre´dibilite´. Ici donc on peut ve´rifier l’inte´reˆt de chaque surdensite´ en
ve´rifiant leur pre´sence d’un filtre a` l’autre.
Sur la figure 2.25, les 3 reconstructions de la figure 2.23 sont converties en couleurs
primaires puis superpose´es. Ainsi les re´gions ou` une de´tection est observe´e dans les
3 filtres apparaissent en noir. Comme attendu la re´gion de l’amas est comple`tement
noire, ainsi que la sous-structure situe´e a` (-200,-200). Mais surtout, quelques autres
surdensite´s consistantes apparaissent (nume´rote´es de 1 a` 3 sur la figure) et consti-
tuent donc les pics les plus cre´dibles. Afin de mettre a` jour une e´ventuelle corre´lation
entre ces masses de´tecte´es et les galaxies du champ, les contours en densite´ de lu-
minosite´ (constitue´s a` partir du catalogue des galaxies brillantes de l’image R) ont
e´te´ ajoute´s.
Les 3 surdensite´s de masse repe´re´es ont toutes ici une contrepartie lumineuse
dans leur voisinage direct, et il ne semble donc pas y avoir de de´tection de surden-
site´ noire (« dark clump ») dans ce cas. La figure 2.26 montre la portion (5′ × 5′)
de l’image CFH12k dans le filtre R, correspondant a` la surdensite´ #1, avec les
contours LensEnt2 de l’image I a` 2 et 3 σ superpose´s. Un groupe de galaxies peut
eˆtre observe´ (au moins 5 a` 6 membres bien visibles) et est probablement a` l’origine
du cisaillement de´tecte´.
Une e´tude plus approfondie peut alors eˆtre mene´e sur les candidats-amas ou
groupes les plus inte´ressants selon la me´thodologie propose´e plus toˆt dans ce cha-
pitre : profil de cisaillement, ajustement de mode`les, etc. On peut aussi chercher a`
ve´rifier s’ils sont physiquement lie´s ou non a` l’amas principal de l’image. En l’ab-
sence de de´calage spectral photome´trique, l’e´tude du positionnement des galaxies
du groupe dans un diagramme couleur-magnitude par rapport a` la se´quence des
elliptiques de l’amas principal pourrait aider a` re´pondre a` cette interrogation.
2.6.2 McAdam
Principe
Devant les re´sultats issus autant de la the´orie (Press & Schechter, 1974) que des
simulations (Thomas et al., 1998), les scenarii de formation des grandes structures
montrent que les amas de galaxies sont forme´s par l’accre´tion et la fusion de halos
de masse de moindre taille. Ceci laisse sugge´rer qu’un bon mode`le pour de´crire la
distribution de masse au sein des amas de galaxies doit inclure un ensemble de N
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Fig. 2.25: Superposition des 3 reconstructions LensEnt2 en B, R et I pour A1689, respective-
ment en jaune, cyan et magenta. Les re´gions sombres refle`tent des de´tections dans les 3 filtres
simultane´ment. Pour comparaison la distribution en lumie`re des galaxies brillantes de l’image est
superpose´e (contours rouges). Les niveaux commencent a` 36.5 galaxies par minutes d’arc carre´es
et diminuent de 33% d’un niveau au suivant jusqu’au septie`me a` 3.2.
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Fig. 2.26: Portion de l’image R d’Abell 1689 pre´sentant les galaxies a` l’origine de la surdensite´ #1
de´tecte´e par LensEnt2. Les contours sont les niveaux a` 2 et 3 σ de la reconstruction dans l’image
I (voir figure 2.23), correspondant a` la re´gion magenta de la surdensite´ #1 apparaissant fig.2.25.
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concentrations de masse, chacune de´crite, en terme de ge´ome´trie et de profil de
densite´, par un jeu de parame`tres en nombre relativement limite´.
Afin de pre´ciser les analyses des amas-lentilles, on peut conduire les investigations
de manie`re a` :
– tester des profils de masse plus ou moins complexes pour chacune des concen-
trations, avec un nombre de parame`tres en conse´quence,
– estimer le nombre N de surdensite´s ne´cessaires pour de´crire au mieux la dis-
tribution de masse de l’amas,
– pouvoir estimer la vraisemblance des diffe´rents mode`les teste´s sur un meˆme
jeu de donne´es.
Les deux premiers points requie`rent l’exploration de l’espace multi-dimensionnel
dans lequel le mode`le est de´crit et pour lequel on calcule la distribution de probabi-
lite´. Les deux derniers, eux, ne´cessitent une estimation absolue de la vraisemblance
de chaque mode`le. Ces remarques conduisent donc a` conside´rer un e´chantillonneur
MCMC, conjugue´ a` un calcul de l’e´vidence, comme pour LensEnt2.
Sur ces conside´rations, Marshall (2003) a alors de´veloppe´ l’algorithme McAdam,
base´ sur un noyau similaire a` celui de LensEnt27. Il est destine´ a` terme a` ge´rer a`
la fois des donne´es issues de l’effet Sunyaev-Zeldovich (Sunyaev & Zeldovich, 1972)
et celles de cisaillement faible, en incluant optionnellement les contraintes issues
des mesures de l’effet de lentille forte. McAdam a l’avantage de travailler directement
en entre´e sur un catalogue contenant les parame`tres de forme de chaque galaxie
individuelle. Il permet alors par maximum de vraisemblance et tirages MCMC de
produire la distribution et la vraisemblance de diffe´rents mode`les (SIS, NFW, Loi
de Puissance a` rayon de cœur) et des diffe´rentes concentrations dans l’espace des
parame`tres. McAdam sera utilise´ ici pour comparer les re´sultats produits selon la
me´thode pre´sente´e ci-avant (moyenne des galaxies et ajustement du profil de ci-
saillement) a` ses re´sultats.
Re´sultats
Deux mode`les ont e´te´ teste´s ici : la Sphe`re Isotherme Singulie`re et le profil NFW.
Pour chacun on ne choisit de de´tecter qu’un seul pic de masse bien que McAdam puisse
e´prouver des mode`les a` plusieurs surdensite´s de masse, ceci afin de pouvoir rester
dans l’hypothe`se adopte´e pour l’e´tude unidimensionnelle et d’avoir ainsi des re´sultats
comparables.
La figure 2.27 pre´sente les proprie´te´s des tirages MCMC issus de l’ajustement
du mode`le de sphe`re isotherme aux donne´es de cisaillement faible de l’image R
d’Abell 1689. La distribution du cadre de gauche tend a` montrer que le centre de
masse de l’amas est vraisemblablement, la` ou` les tirages sont les plus denses et les
plus vraisemblables, de´cale´ de la position pre´cedemment adopte´e pour le centre du
profil de cisaillement (cale´ sur le centre visuel de la galaxie ge´ante cD de l’amas).
7McAdam utilise l’e´chantillonneur BayeSys3, e´crit par MaxEnt Data Consultants (Skilling,
2002). Ce logiciel imple´mente l’algorithme de Metropolis-Hastings, conjointement avec quelques
distributions puissantes.
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Fig. 2.27: Proprie´te´s des tirages MCMC issus de McAdam pour l’ajustement d’une sphe`re isotherme
aux de´formations des galaxies faibles de l’image de Abell 1689, image R. A gauche : positionnement
du centre du mode`le. En vert (resp. en rouge) : les tirages qui sont dans le dernier quart (resp.
huitie`me) des plus vraisemblables. Le point (0,0) est le centre visuel de la galaxie ge´ante cD de
l’amas, et le symbole « + » marque le barycentre de l’ensemble des tirages. A droite : distribution
du rayon d’Einstein associe´. La moyenne (ligne pleine) se situe a` 18.6 secondes d’arc, et la dispersion
(lignes en tirets) est de 1.13′′.
Ce de´calage centre de masse – centre de luminosite´ est toutefois minime (environ
30 secondes d’arc) pour l’ajustement d’un mode`le global a` l’amas car les profils
de cisaillement ge´ne´re´s pre´cedemment commencent a` environ 50 secondes d’arc du
centre avec des points tre`s bruite´s, et sont souvent de´tecte´s jusqu’a` 1000 secondes
d’arc ou plus.
Les valeurs des rayons d’Einstein alors trouve´es peuvent donc eˆtre compare´es
aux valeurs issues de profil de cisaillement. Dans la table 2.3), le meilleur mode`le de
sphe`re isotherme ajuste´ a un rayon d’Einstein de 22.4 ± 3.0 secondes d’arc (erreur
a` 1 σ). McAdam trouve un rayon d’Einstein le plus vraisemblable e´gal a` 18.6′′±1.1′′.
Meˆme si les valeurs sont le´ge`rement diffe´rentes, les deux approches fournissent donc
ici des ajustements consistants aux erreurs pre`s.
La figure 2.28 pre´sente selon la meˆme approche les proprie´te´s des tirages MCMC
de McAdam pour le mode`le NFW cette fois-ci. Ce mode`le (2 degre´s de liberte´) est
ici contraint par les parame`tres c (concentration) et M200. Comme pour la sphe`re
isotherme le centre de masse est de´cale´ du centre visuel, mais dans une moindre
mesure (environ 15′′ contre 30′′pre´cedemment). Les tirages sont toutefois ici plus
disperse´s et restent consistants avec le cas pre´ce´dent. Les mode`les tire´s ont une
concentration moyenne de 2.22 pour une masse M200 de 713.10
12M, soit un rayon
caracte´ristique r200 de 1.56 Mpc et un rayon d’Einstein quasi-nul de 0.02 secondes
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Fig. 2.28: Proprie´te´s des tirages MCMC issus de McAdam pour l’ajustement du mode`le NFW aux
de´formations des galaxies faibles de l’image de Abell 1689, image R. A gauche : positionnement
du centre du mode`le. Le point (0,0) est le centre visuel de la galaxie ge´ante cD de l’amas. A
droite : valeurs du couple (c,M200) caracte´risant le mode`le. En vert (resp. en rouge) : les tirages qui
sont dans le dernier quart (resp. huitie`me) des plus vraisemblables. Les symboles « + » marquent
l’emplacement des barycentres des valeurs conside´re´es.
d’arc. Le mode`le ajuste´ au profil de cisaillement (table 2.3) nous donne bien un r200
comparable (1.99± 0.25 Mpc), mais une concentration plus grande (3.5) et donc en
conse´quence une masseM200 double´e (1410.10
12M). Cependant les barres d’erreurs
ne sont pas ne´gligeables dans la table 2.3 (environ 40% sur la masse), et les tirages
de McAdam sont le´ge`rement de´ge´ne´re´s pour ce mode`le a` deux degre´s de liberte´. Meˆme
s’ils sont sensiblement diffe´rents dans ce cas pre´cis, les ordres de grandeur sont bien
la` (quelques dixie`mes pour c et environ 1015M pour M200). Le proble`me du rayon
d’Einstein trop faible pour NFW, dans une me´thode comme dans l’autre (2.6 et 0.02
secondes d’arc), est re´current dans ces approches purement « weak lensing » et sera
discute´ plus en de´tails avec une vision d’ensemble sur tous les amas dans le prochain
chapitre.
Le logiciel McAdam, malgre´ certains e´carts observe´s, permet, avec son approche
diffe´rente (maximum de vraisemblance a` partir des mesures sur l’ensemble des ga-
laxies lentille´es), de confirmer que la me´thode pre´sente´e plus toˆt ne pre´sente pas de
biais inhe´rent. L’une comme l’autre donne par exemple des rayons d’Einstein pour
la sphe`re isotherme bien en dessous de la valeur observe´e en lentille forte (43′′ pour
A1689 par exemple), cette constatation e´tant la meˆme pour le mode`le NFW.
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Bilan de la me´thodologie
Dans ce chapitre la me´thodologie de´veloppe´e tout au long de cette the`se est
pre´sente´e en de´tail en s’appuyant sur l’amas Abell 1689 comme exemple et calibra-
teur. La proce´dure adopte´e suit la logique De´tection → Se´lection(s) → Re´duction
→ Analyse, et est automatise´e dans le but de ge´rer au mieux le volume de donne´es
conse´quent et homoge`ne, et d’obtenir des re´sultats comparables. Cette proce´dure
est re´sume´e sur l’organigramme pre´sente´ Fig. 2.29.
Le logiciel SExtractor est utilise´ pour la premie`re e´tape de de´tection. Large-
ment utilise´ et approuve´ dans la communaute´ astrophysique, il permet notamment de
de´tecter les sources tre`s peu lumineuses utiles dans le pre´sent contexte. La proce´dure
de se´lection a ici e´te´ developpe´e pour se´parer au mieux les objets de nature diffe´rente.
L’identification des e´toiles et des galaxies est cruciale, d’une part pour estimer cor-
rectement la PSF a` partir des e´toiles, d’autre part pour limiter la contamination
des catalogues de galaxies lentille´es sur lesquelles le cisaillement gravitationnel est
mesure´. Dans la mesure ou` elle peut biaiser ces mesures, un soin particulier est ap-
porte´ a` la caracte´risation de la PSF. Le logiciel Im2shape, permettant de mesurer la
forme des objets est donc de`s cette e´tape utile pour nettoyer les catalogues d’e´toiles
et mesurer la PSF.
Im2shape est utilise´ dans une deuxie`me e´tape ou` la forme intrinse`que des objets
est mesure´e en tenant compte des effets de la PSF. Cette e´tape est fondamentale
dans la mesure ou` le cisaillement imprime sa trace sur la forme de chacune des
galaxies d’arrie`re-plan. Bien que Im2shape soit peu connu, car re´cent, ses principes
de base (approche baye´sienne) sont pose´s depuis plusieurs anne´es et des tests passe´s
et en cours le placent a` la hauteur des autres me´thodes de de´convolution.
A partir de la forme des galaxies d’arrie`re-plan de´convolue´es, un e´ventail de tech-
niques se pre´sentent pour mesurer et e´tudier le cisaillement gravitationnel induit par
l’amas. On peut les regrouper en deux cate´gories : une approche radiale, unidimen-
sionnelle, et une approche bidimensionnelle. La premie`re consiste a` mesurer le ci-
saillement en fonction de la distance au centre. Plusieurs mode`les de masse de´flectrice
peuvent alors eˆtre ajuste´s sur le profil mesure´. Une inversion non-parame´trique per-
met aussi de remonter a` un estimateur du profil de masse (Aperture Mass Densi-
tometry). Bien que l’approche radiale permette des mesures robustes graˆce a` une
statistique e´leve´e (chaque point de mesure est base´e sur une moyenne de plusieurs
milliers de galaxies), elle souffre de son hypothe`se de syme´trie circulaire. Le profil de
cisaillement est modifie´ pour une distribution de masse allonge´e ou divise´e en sous-
structures. La deuxie`me approche, bidimensionnelle, peut permettre de pallier ce
proble`me. Ici l’ensemble des galaxies lentille´es sont conside´re´es individuellement pour
produire des cartes de la distribution de masse LensEnt2 ou retrouver le meilleur
mode`le a` l’origine du cisaillement mesure´ McAdam. En contrepartie les cartes de masse
sont malheureusement bruite´e. Cependant, produites inde´pendamment pour chaque
image d’un meˆme amas, elles peuvent eˆtre compare´es, et la distribution re´elle de
l’amas ou la pre´sence de surdensite´s qui en sont de´corelle´es peuvent ainsi eˆtre mises
108 CHAPITRE 2. ME´THODOLOGIE SUR A1689
Fig. 2.29: Organigramme de la me´thodologie pre´sente´e dans ce chapitre.
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en e´vidence.
Finalement, les diffe´rents mode`les de masse ajuste´s d’une fac¸on ou d’une autre
peuvent eˆtre compare´s a` la distribution en luminosite´. La` aussi, les approches 1D et
2D ont chacune leur atout. Les profils radiaux de masse sur luminosite´ permettent
ainsi de comparer la croissance de la masse a` celle de la lumie`re (galaxies) en fonction
de la distance au centre. Les cartes, elles, permettent notamment de s’inte´resser a`
l’e´longation et aux sous-structures des amas et ainsi aux e´ventuelles corre´lations
entre les distributions de masse et de lumie`re.
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3.1 L’e´chantillon d’amas de galaxies
Les amas de galaxies sont les structures lie´es les plus massives de l’Univers, situe´es
aux nœuds des re´seaux filamentaires pre´ditent par des simulations comme VIRGO
(Jenkins et al., 1998; Colberg et al., 2000) et mises en e´vidence par les cartographies
comme le Sloan Digital Sky Survey (SDSS) ou le 2dF. Leur e´tude (distribution de
masse, e´missions X, cooling flows,...) permet de mieux cerner leur formation et leur
e´volution. Plusieurs techniques s’offrent alors a` l’observateur comme la dynamique
des galaxies dans l’amas, l’effet Sunyaev-Zeldovich, l’effet de lentille gravitation-
nelle par exemple. Cette dernie`re approche est particulie`rement inte´ressante dans la
mesure ou` elle est sensible a` toute la masse, quelquesoit sa nature (§1.1.3).
Il s’ave`re alors utile d’e´tudier le plus grand nombre d’amas de galaxies afin d’ob-
tenir la meilleure statistique sur leurs proprie´te´s et de tester les pre´visions the´oriques
comme la formation des structures. C’est dans ce but qu’a e´te´ se´lectionne´ un e´chantil-
lon d’amas de galaxies fortement lumineux en X (Czoske et al., 2003), extraits du
catalogue XBACS (X-ray Brightest Abell Clusters : Ebeling et al., 1996). Ce dernier
regroupe les amas d’Abell (Abell, 1958) les plus brillants en X de´tecte´s dans le releve´
Rosat All Sky Survey. Smail et al. (1997) ont montre´ une nette corre´lation entre le
signal de cisaillement (lie´ a` la masse) et la luminosite´ X de leur propre e´chantillon
d’amas, justifiant ainsi ce premier crite`re de se´lection pour l’e´tude d’amas massifs.
Le de´calage spectral des amas, deuxie`me crite`re, a lui e´te´ choisi pour maximiser
l’effet de lentille (Natarajan & Kneib, 1997) pour des sources se situant au redshift
moyen attendu (〈zS〉 = 0.8) pour les observations CFH12k a` venir, soit zL ∼ 0.2.
Fig. 3.1: Diagramme LX -z pour les amas du catalogue XBACS, et positionnement des membres
de l’e´chantillon entre les coupures adopte´es en de´calage spectral (le point inclus hors coupures est
Abell 2218). La cosmologie utilise´e ici est h = 0.5, ΩM = 1 et ΩΛ = 0. Extrait de Czoske et al.
(2003).
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La figure 3.1 pre´sente la luminosite´ X absolue des amas du catalogue XBACS
en fonction de leur de´calage spectral. A ces points se superposent les objets de
l’e´chantillon e´tudie´ ici : ils ont bien e´te´ se´lectionne´s car ils pre´sentent a` la fois une
forte luminosite´ X (LX ≥ 8 × 1044 erg.s−1) et des redshifts compris au voisinage de
0.2 (de zA2218 = 0.171 a` zA1835 = 0.253). Les 12 amas ainsi retenus sont liste´s table
3.1.
Le but final de ce projet e´tait d’observer l’e´chantillon a` l’aide de 3 instruments
diffe´rents pour comparer les re´sultats de 3 techniques comple´mentaires :
– imagerie haute re´solution avec la came´ra WFPC2 (Wide Field Planetary Ca-
mera) du Hubble Space Telescope (re´solution de l’ordre de 0.1′′) permettant
une e´tude pre´cise des arcs ge´ants et images multiples produits par ces amas.
– imagerie grand champ avec la came´ra CFH12k du Canada-France-Hawa¨ı Te-
lescope (CFHT) : champ de 1/3 de degre´ carre´, a` comparer aux 5 minutes
d’arc carre´es de la WFPC2. Malgre´ sa re´solution infe´rieure (0.205′′), elle per-
met l’e´tude des distorsions gravitationnelles jusqu’a` des distances jusqu’alors
jamais atteintes (5.3× 3.5h−2 Mpc2 a` z = 2).
– imagerie et spectroscopie X avec le te´lescope spatial XMM/Newton pour l’e´tu-
de de l’e´mission X et du gaz chaud intra-amas.
De ces trois e´tudes, la deuxie`me fait l’objet de cette the`se. La came´ra CFH12k est
constitue´e d’une mosa¨ıque de 12 blocs CCD de 2048× 4096 pixels chacuns, agence´e
sur une matrice 6 × 2, soit une couverture totale de 12288 × 8192 pixels pour un
champ de 42× 28 minutes d’arc carre´es (1/3 de degre´ carre´ environ). La description
comple`te est disponible dans la pre´sentation de Cuillandre et al. (2000)1.
Les observations ont e´te´ mene´es au CFHT durant 3 se´ries en Fe´vrier 1999, No-
vembre 1999 et Mai/Juin 2000. Des 12 amas se´lectionne´s ci-dessus, seul Abell 773
n’a pas pu eˆtre observe´ du fait de sa position de´favorable dans ce ciel lors des dates
attribue´es. La table 3.2 re´sume ces observations. Les 11 amas ont e´te´ observe´ dans
les filtres R et I, 10 dans le filtre B et A1835 dans le V. A963 dispose lui aussi
d’une image V. Les temps de pose conduisent typiquement a des magnitudes de
comple´tude de 25 (resp. 24 et 23) dans le filtre B (resp. R et I). Enfin les seeings
sont relativement bons avec des valeurs avoisinant les 4 pixels en moyenne.
L’ensemble des observations produites au CFHT constitue 227 poses utiles pour
36 images. La proce´dure de re´duction a de bout en bout e´te´ effectue´e par Oliver
Czoske durant la seconde moitie´ de sa the`se (Czoske, 2002), a` l’aide des utilitaires
de re´duction IRAF et Swarp. Elle consiste en plusieurs e´tapes permettant :
– le masquage des pixels de´fectueux et des mauvaises colonnes.
– la soustraction du biais (niveau non nul pre´sent meˆme pour les poses de
dure´e nulle), le « flat-fielding » (normalisation des re´ponses des pixels a` l’aide
d’image uniforme prise sur un ciel cre´pusculaire par exemple), et le recalage
des re´ponses de chaque CCD entre eux pour une meˆme pose (en supposant la
continuite´ du fond observe´). Les franges (interfe´rences observe´es dans le filtre
1Ou sur internet : http ://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Imaging/CFH12K/
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Tab. 3.1: Proprie´te´s physiques des 12 amas de l’e´chantillon. Les redshifts et luminosite´s X pro-
viennent du catalogue XBACS (Ebeling et al., 1996) pour A209, A383 et A1689, et du catalogue
BCS (Ebeling et al., 1998) pour les autres. Les tempe´ratures X sont de´duites de la relation LX−TX .
D’apre`s Czoske (2002).
Amas RA Dec z LX TX
(J2000) (J2000) 1044 h−2erg.s−1 keV
A 68 00h37m06.85s +09◦09′24.3′′ 0.2546 3.72 10.0
A 209 01h31m52.55s −13◦36′40.4′′ 0.2060 3.44 9.6
A 267 01h52m41.97s +01◦00′25.8′′ 0.2300 3.43 9.7
A 383 02h48m03.39s −03◦31′45.2′′ 0.1871 2.01 7.5
A 773 09h17m56.31s +51◦43′20.8′′ 0.2170 3.27 9.4
A 963 10h17m03.64s +39◦02′49.8′′ 0.2060 2.61 8.6
A 1689 13h11m30.06s −01◦20′28.2′′ 0.1840 5.18 10.8
A 1763 13h35m20.08s +41◦00′04.1′′ 0.2279 3.73 10.0
A 1835 14h01m02.08s +02◦52′42.4′′ 0.2528 9.63 14.8
A 2218 16h35m51.52s +66◦12′15.2′′ 0.1710 2.33 6.7
A 2219 16h40m19.86s +46◦42′41.4′′ 0.2281 5.10 11.4
A 2390 21h53m36.86s +17◦41′43.2′′ 0.2329 5.36 11.6
Tab. 3.2: Re´sume´ des observations mene´es au CFHT sur les amas de l’e´chantillon avec la came´ra
CFH12k (filtres, temps de pose en secondes par filtre, et seeing). D’apre`s Czoske (2002).
Amas B V R I
ttot FWHM ttot FWHM ttot FWHM ttot FWHM
A 68 8100 1.1′′ — 7200 0.7′′ 3600 0.6′′
A 209 7200 1.0′′ — 6600 0.7′′ 3600 0.7′′
A 267 3000 1.0′′ — 4800 0.7′′ 900 0.7′′
A 383 7200 0.9′′ — 6000 0.9′′ 3600 0.7′′
A 963 7200 0.9′′ 3600 1.0′′ 4800 0.8′′ 10500 1.1′′
A 1689 3600 0.9′′ — 3000 0.8′′ 3000 0.9′′
A 1763 3600 1.0′′ — 6000 0.9′′ 3000 0.8′′
A 1835 — 3750 0.8′′ 5400 0.7′′ 3750 0.8′′
A 2218 3378 1.1′′ — 6900 1.0′′ 3000 0.8′′
A 2219 5400 1.0′′ — 6300 0.8′′ 3000 0.8′′
A 2390 2700 1.1′′ — 5700 0.7′′ 3600 0.9′′
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I) et le « sky ring » (duˆ a` la re´ponse non-uniforme du filtre R sur le champ)
sont eux aussi soustraient au besoin.
– la photome´trie, effectue´e en identifiant des e´toiles connues et calibre´es pre´sentes
sur le champ.
– l’astrome´trie, en de´terminant la relation de passage entre les coordonne´es
images (position en terme de pixels) et absolues (WCS). Cette relation peut
pre´senter des termes non-line´aires, notamment en bord de champ ou` les limites
de la plane´ite´ du plan focal sont atteintes.
– le recalage (en coordonne´es spatiales) des poses les unes par rapport aux autres
et leur combinaison pour produire l’image comple`te.
Cette proce´dure e´tant applique´e, les 36 images pour les 11 amas sont alors preˆtes a`
l’emploi pour appliquer la me´thodologie pre´sente´e dans le chapitre pre´ce´dent. Dans
les sections qui suivent, les re´sultats de cette me´thode sur l’ensemble des amas de
l’e´chantillon sont pre´sente´s et analyse´s individuellement.
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3.2 Re´sultats individuels
3.2.1 Abell 68
Abell 68 est un amas d’apparence bimodale, avec une grande galaxie cD au
centre, e´tire´e selon l’axe NO-SE, et un groupe d’environ 5 galaxies brillantes a` 1
minute d’arc au Nord-Ouest. Environ une douzaine d’arcs et arclets sont visibles
autour de ces 2 groupes. Ante´rieurement a` son e´tude dans le pre´sent catalogue, son
redshift e´tait initialement estime´ dans XBACS (Ebeling et al., 1996), sans mesure
spectroscopique mais a` partir des magnitudes de ses membres, a` z = 0.18. Re´vise´
plus tard a` 0.2546 (Ebeling et al., 1998), Czoske (2002) trouve un redshift moyen de
z¯ = 0.251± 0.001 a` partir de 11 galaxies de l’amas. Il n’y a cependant pas assez de
mesures pour estimer une dispersion de vitesse, mais la valeur nume´rique de´duite
est σ = 808 km.s−1.
Les mode`les de sphe`re isotherme ajuste´s aux profils de cisaillement sont consis-
tants entre eux, avec une dispersion de vitesse au voisinage de 600 a` 700 km.s−1. Le
logiciel McAdam retourne des valeurs un peu plus basses mais toujours consistantes
avec les ajustements sur les profils de cisaillement. Dahle et al. (2002) trouvent
e´tonnemment une valeur bien plus e´leve´e de 1650±220 km.s−1 pour le meˆme mode`le.
Ils n’ont cependant acce`s qu’aux galaxies dans un carre´ de 6 minutes d’arc centre´ sur
l’amas et pourraient donc surestimer l’e´valuation avec les galaxies les plus de´forme´es.
Le mode`le NFW est assez disperse´ d’un filtre a` l’autre et d’une me´thode a` l’autre,
et la concentration varie de 1.7 a` 6.0, avec tout de meˆme une pre´fe´rence autour de
2.5. Les rayons caracte´ristiques r200 sont a` peu pre`s tous consistants avec 1 h70
−1
Mpc. Toutefois les mode`les de´duits excluent quasiment l’existence d’un rayon d’Ein-
stein et sont donc en contradiction avec l’observation.
La surdensite´ de masse lie´e a` l’amas est clairement de´tecte´e dans les reconstruc-
tions de masse LensEnt2 (Fig. 3.3), avec des intensite´s respectives en B, R et I de
262, 466 et 553 h70M.pc−2. En accord avec les re´sultats des ajustements de mode`les
sur les profils de cisaillement, les donne´es du filtre B semblent les plus bruite´es. On
retrouve bien dans ces trois reconstructions l’e´longation NO-SE associe´e a` la distri-
bution observe´e des galaxies, meˆme si les deux sous-structures cite´es plus haut sont
incluses dans le pic central (taille de l’ICF : 160 secondes d’arc). La concordance
entre les cartes de luminosite´ (densite´ nume´rique de galaxies brillantes) et les re-
constructions LensEnt2 est notable. Les reconstructions en R et en I semblent ainsi
re´ve´ler des surdensite´s de masse de part et d’autre du pic central (#1 et #2), tou-
jours dans le meˆme alignement, en correspondance avec des extensions lumineuses
de l’amas.
Si de nombreuses surdensite´s parse`ment les 3 reconstructions LensEnt2, la ma-
jeure partie ne doit eˆtre conside´re´e que comme du bruit (notamment dans le filtre
I). Il reste ne´anmoins quelques pics consistants dans les 3 filtres a` la fois. Notons
notamment quelques de´tections situe´es a` environ 15 minutes d’arc a` l’Ouest et a`
l’Est de l’amas. La premie`re (#3) se situe a` position (-900,+300) (Ouest) et est
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repe´re´e dans les 3 filtres. Elle est nettement correle´e avec un ensemble de galaxies
brillantes mais e´parses. La deuxie`me (#4), toujours a` l’Ouest a` (-1000,-200), est
elle aussi de´tecte´e dans les 3 reconstructions mais aucune contrepartie lumineuse
s’ave`re notable. A l’Est de l’amas, a` la position (+800,+400), la surdensite´ de masse
#5 est la deuxie`me en intensite´ dans le filtre R (368 h70 M.pc−2). Elle est aussi
intense en I mais elle n’est pas de´tecte´e en B. Elle n’est pas associable a` une sur-
densite´ en galaxies proche. Enfin la de´tection la plus inte´ressante (#6), a` la position
(+1000,+200), peut clairement eˆtre relie´e a` un groupe compact d’une dizaine de
galaxies, dont la plus brillante atteint la magnitude R de 17.8, contenues dans un
cercle de 20 secondes d’arc de rayon.
Les profils de luminosite´ (Fig. 3.4) atteignent rapidement un plateau vers 1 me´ga-
parsec, particulie`rement visible dans le filtre R, et moins dans le filtre I, plus bruite´.
Le sursaut de la luminosite´ a` 3 me´gaparsec du centre (plus de 15 minutes d’arc du
centre) se justifie mal par une structure interne a` l’amas et est certainement le fait
d’un groupe de galaxies brillantes a` cette distance, parmi les surdensite´s de masse
de´tecte´es par LensEnt2. La paire mentionne´e a` l’Ouest de l’amas est un candidat
cre´dible.
Les deux profils de M/L, avant le sursaut en luminosite´ a` 3 me´gaparsecs, sont
croissants de manie`re quasi continue. Partant de valeurs relativement faibles (60
h70 M/L en R comme en I), reflets de la forte luminosite´ lie´e a` la densite´ de ga-
laxies dans les centres des amas, le rapport M/L croˆıt continuement jusqu’a` environ
2 me´gaparsecs. Au-dela` ils semblent atteindre un plateau a` 240 et 180 h70 M/L,
avant le sursaut de luminosite´ a` 3 me´gaparsecs. Alors que les profils de luminosite´
laissent penser a` une extension lumineuse limite´e a` 1 me´gaparsec, le halo de matie`re
noire semble donc continuer sa croissance sur une extension double.
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Tab. 3.3: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de
loi de puissance (Pow) et NFW, pour les 3 images B, R et I de l’amas A68. Le nombre entre
parenthe`ses dans la colonne du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
(*) Le code n’a pas converge´ pour estimer les erreurs sur NFW pour le filtre B. En bas : table
des proprie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC issus de McAdam
pour l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles de A68.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B 608± 195 7.26± 4.66 0.133 (1)
R 669± 92 9.00± 2.46 2.245 (1)
I 702± 95 9.38± 2.52 1.193 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B 0.99± 0.64 7.05± 4.28 0.133 (2)
R 0.52± 0.03 2.00± 0.76 0.486 (2)
I 0.68± 0.08 4.33± 0.65 0.394 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B(∗) 3.90 1.09 240 0.18 0.155 (2)
R 1.71+0.09
−0.38 1.48
+0.23
−0.23 691
+373
−260 0.01
+0.04
−0.01 0.444 (2)
I 2.47+0.53
−0.35 1.44
+0.25
−0.25 609
+361
−275 0.07
+0.13
−0.05 0.184 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 573± 61 6.43± 1.35
R 617± 48 7.65± 1.18
I 643± 49 7.87± 1.18
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B 6.03± 2.78 0.86± 0.15 115± 45 0.51+2.81
−0.51
R 1.99± 0.65 0.98± 0.09 193± 40 0.00
I 2.77± 0.89 1.00± 0.09 195± 43 0.00+0.09
−0.00
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Fig. 3.2: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A68. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.3: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A68. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2),
sauf pour le filtre B ou` ils sont respectivement a` 100% du maximum et a` 150 h70 M.pc−2. Les
contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de masse
utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 160′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 4 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4.
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Fig. 3.4: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 2.23, r200 = 1.50 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en R et I pour les galaxies brillantes, pour A68. La re´gion grise´e indique l’erreur
sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.2 Abell 209
Abell 209 est domine´ par une galaxie cD aligne´e dans l’axe NO-SE. Bien qu’au-
cun syste`me d’arcs n’est observe´, Dahle et al. (2002) mentionnent un arc candidat
visible a` l’inte´rieur du halo de la galaxie centrale. Le de´calage spectral de l’amas
(z = 0.2090) a e´te´ estime´ par Mercurio et al. (2003a) sur un ensemble de 112 me-
sures spectroscopiques sur les galaxies membres. Les donne´es XMM pour cet amas
ont pour leur part fait l’objet d’un article par Marty et al. (2003).
Le mode`le de sphe`re isotherme, qu’il soit ajuste´ sur les profils de cisaillement
ou estime´ par McAdam, est tre`s consistant d’un filtre a` l’autre. Avec une dispersion
de vitesse moyenne de 642 km.s−1 (pour une erreur de 66), le meilleur mode`le ainsi
estime´ est en accord avec la valeur de 680+120
−130 de´duite par Dahle et al. (2002).
Mercurio et al. (2003a) trouvent σLOS = 1394
+88
−99 km.s
−1, soit une dispersion de
vitesses absolue2 le´ge`rement supe´rieure de 820 km.s−1. La loi de puissance donne
pour sa part une pente tre`s faible (0.49 et 0.36) en comparaison de la pente unitaire
du mode`le de sphe`re isotherme, et serait le reflet d’une extension conse´quente du
profil de masse.
Le mode`le NFW semble confirmer cette remarque avec un rayon r200 d’environ
1.6 h70
−1 Mpc, ce qui le place dans la fourchette haute (en comparaison aux autres
amas de l’e´chantillon) pour cet amas manifestement relativement « peu » massif (pas
d’arcs gravitationnels, dispersion de vitesse moyenne). Cependant les re´sultats issus
de McAdam sont plutoˆt en de´saccord avec a` la fois une concentration faible (∼ 0.8)
et un r200 moyen (1.1 h70
−1 Mpc). Mercurio et al. (2003a) trouvent un rayon viriel
encore plus e´leve´ de 2.54h70
−1 Mpc. La masse M200 alors incluse par McAdam est tre`s
faible (environ 300 1012 M) contre 700 a` presque 1000 pour l’ajustement sur les
profils de cisaillement. Mercurio et al. (2003a) trouvent cependant une masse virielle
encore plus faible : M(rvir) = 225 10
12 M). Il faut noter tout de meˆme l’accord
des diffe´rents ajustements d’un filtre a` l’autre, mais pas d’une me´thode a` l’autre.
Enfin, dans tous les cas les ajustements ne pre´disent pas de rayons d’Einstein (amas
sous-critique), mais on est cette fois-ci en accord avec l’observation.
Les reconstructions LensEnt2 (Fig. 3.6) pre´sentent pour leur part une nette ex-
tension dans l’axe Nord-Sud, le´ge`rement de´vie´e dans la direction NO-SE (comme la
galaxie cD centrale). Dahle et al. (2002) trouvent une extension a` 5 minutes d’arc
au Nord de l’amas, bien visibles dans les pre´sentes reconstructions (#1), notam-
ment dans le filtre R. L’amas semble cependant encore se prolonger au Nord-Ouest,
avec une surdensite´ (#2) de´tecte´e dans les 3 filtres (faiblement en B) a` la position
(-200,+500). La distribution lumineuse des galaxies de l’amas suit clairement cette
orientation NNO-SSE (Mercurio et al., 2003b), et on observe un groupe notable
d’une dizaine de galaxies, dont une majeure de magnitude R 16.9, a` la position de
la surdensite´ #2 au Nord-Ouest.
2σLOS (Line-Of-Sight) de´signe la dispersion de vitesse mesure´e sur la ligne de vise´e. Dans le cas
d’une syme´trie circulaire et pour des galaxies distribue´es isotropiquement, σ2 = 3 σLOS
2.
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Deux autres surdensite´s candidates sont de´tecte´es sur le champ. La premie`re
(#3) a` l’Ouest de l’amas (-1000,0) est bien de´tecte´e en R (pic a` 392 h70 M.pc−2),
moins en I et pas en B. On n’observe cependant pas de galaxies notables a` proximite´
de cette position. La deuxie`me (#4), bien de´tecte´e en I (397 h70 M.pc−2) a` l’Est
de l’amas, l’est moins en R et pas du tout en B. Sa position semble plus e´tendue
avec un centro¨ıde a` (+1050,+500). La zone est riche en groupes de galaxies, avec
surtout un groupe d’une dizaine de galaxies, dont 3 brillantes (magnitudes R de
17.1 a` 18.3), 1 minute a` l’Ouest de la position ci-dessus, et un autre groupe d’une
quinzaine de membres, moins lumineux et plus petits (suˆrement plus lointains), a`
3 minute au Nord, pouvant justifier l’e´talement de la surdensite´ de masse recons-
truite. Enfin pour expliquer l’absence de ces deux surdensite´s en B il faut noter que
ce filtre est celui ou` la mesure du cisaillement est la moins satisfaisante pour cet amas.
Les donne´es XMM e´tudie´es par Marty et al. (2003) re´ve`lent un centrage parfait du
pic de l’e´mission X sur le centre de la galaxie cD. Alors que les contours d’e´mission
sont circulaires dans un rayon de 2 minutes d’arc comme pour un amas relaxe´, ils
montrent une e´longation dans l’axe NO-SE au-dela`. La soustraction du meilleur β-
mode`le (rayon de cœur Rcore = 72 ± 2 ′′, loi en puissance β = 0.661+0.010−0.008) re´ve`le
elle aussi deux re´gions, au NO et au SE de l’amas en plus de la composante cen-
trale, correspondant aux deux surdensite´s mentionne´es plus haut. A partir de ces
mode`les et de la tempe´rature X de l’amas (7.1 keV), Marty et al. de´duisent alors un
rayon viriel r200 de 2.30 h70
−1 Mpc, valeur supe´rieure aux mode`les ajuste´s ici (de 1.1
a` 1.6 h70
−1 Mpc). Sous re´serve d’hypothe`ses, ils finissent par obtenir la masse to-
tale de l’amas (dans le rayon viriel) a` 1.15 1015 h70
−1 M, le´ge`rement supe´rieure aux
masses de´duites de l’ajustement des profils et largement a` celles de´duites par McAdam.
Les profils de luminosite´ en R et I pre´sente´s sur la figure 3.7a sont croissants de
manie`re quasi continue et ne s’infle´chissent que tardivement, vers 2.5 me´gaparsecs,
refle´tant peut-eˆtre une sous-correction de la contribution des galaxies de champ. Les
profils de masse sur luminosite´ qui en de´coulent ont une struture remarquable : apre`s
une croissance rapide depuis a` 40 secondes d’arc du centre a` 30 et 40 h70 M/L
dans les filtres R et I respectivement, ils atteignent brusquement un plateau, a` 100′′,
aux rapports 70 et 90 h70 M/L. Ce comportement ne peut pas eˆtre lie´ a` une limite
physique en masse et en luminosite´ simultane´ment puisque nous venons de constater
que la contribution lumineuse des galaxies s’e´tend a` quelques me´gaparsecs. Le facteur
de croissance de la masse et de la luminosite´ sont donc tre`s similaires pour Abell
209 au-dela` de ses parties centrales. Cependant les barres d’erreur (lie´es au profil
de masse) sont importantes du fait de la faible intensite´ du signal de cisaillement
mesure´ pour cet amas.
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Tab. 3.4: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de loi
de puissance (Pow) et NFW, pour 2 des images (R et I) de l’amas A209. Le profil de cisaillement
du filtre B est trop bruite´ pour ajuster des mode`les. Le nombre entre parenthe`ses dans la colonne
du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´. En bas : table des pro-
prie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC issus de McAdam pour
l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles de A209.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B – – –
R 654± 96 9.43± 2.76 2.198 (1)
I 649± 100 8.81± 2.71 2.925 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B – – –
R 0.49± 0.04 1.63± 0.55 0.261 (2)
I 0.36± 0.02 0.62± 0.55 0.346 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B – – – – –
R 1.68+0.17
−0.44 1.53
+0.34
−0.30 718
+528
−323 0.00
+0.01
−0.00 0.331 (2)
I 1.31+0.50
−0.09 1.64
+0.26
−0.34 957
+444
−496 0.00
+0.01
−0.00 0.273 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 647± 49 9.15± 1.37
R 616± 42 8.37± 1.14
I 646± 45 8.75± 1.20
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B 0.66± 0.28 1.11± 0.14 332± 74 0.00
R 0.89± 0.40 1.04± 0.12 259± 53 0.00
I 0.93± 0.37 1.12± 0.12 319± 67 0.00
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Fig. 3.5: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A209. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.6: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A209. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 180′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 5 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4.
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Fig. 3.7: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 1.23, r200 = 1.44 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en R et I pour les galaxies brillantes, pour A209. La re´gion grise´e indique l’erreur
sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.3 Abell 267
Abell 267 est lui aussi domine´ par une galaxie cD aligne´e dans la direction NNE-
SSO. Aucun arc gravitationnel ni meˆme galaxie lentille´e ne sont observe´s, ce qui
laisse soupc¸onner un amas peu massif. Les 74 spectres retenus par Czoske (2002) lui
ont permis d’obtenir un de´calage spectral moyen pour l’amas de 0.2269, correspon-
dant a` une dispersion de vitesse de 1125± 95 km.s−1.
Les profils de cisaillement mesure´s en R et en I sont plutoˆt satisfaisant jusqu’a`
1000 secondes d’arc environ, alors que le filtre B reste faible et bruite´. Aucun mode`le
ni McAdam n’ont d’ailleurs pu converger sur ce filtre. Les sphe`res isothermes ajuste´es
en R et en I, sur les profils de cisaillement ou par McAdam, sont toutes a` peu pre`s
consistantes avec une dispersion de vitesse moyenne de l’ordre de 650 km.s−1, soit
un rayon d’Einstein voisin de 9 secondes d’arc. On est quasiment a` deux fois moins
que la valeur de Czoske (2002), ce qui laisse supposer un e´tat non-relaxe´ de l’amas.
Comme pour Abell 68, Dahle et al. (2002) trouvent une dispersion largement plus
grande que la noˆtre (1050+90
−100 km.s
−1), mais on peut invoquer la meˆme remarque sur
la faible extension de leurs images qui peut eˆtre proble´matique si l’amas est e´tendu
et non relaxe´. Les mode`les en loi de puissance donne une pente d’environ 0.6 a` 0.7,
soit un profil un peu plus plat qu’une sphe`re isotherme. Les mode`les NFW, ajuste´s
sur les profils de cisaillement ou mesure´s par McAdam, donnent des concentrations
similaires de l’ordre de 2.0, et un rayon r200 compris entre 0.9 et 1.4 h70
−1 Mpc. Les
masses de´duites d’apre`s les profils de cisaillement sont faibles (environ 500 1012M),
et tre`s faibles pour McAdam (entre 120 et 250).
On retrouve bien dans les reconstructions LensEnt2 l’e´longation Nord-Sud de
l’amas, quasiment aligne´e avec la galaxie centrale, avec une extension de l’ordre de
500 secondes d’arc (1.8 h70
−1 Mpc). Cette extension semblerait constitue´e de 2 sur-
densite´s, de part et d’autre du centre de l’amas, a` 250 secondes d’arc au Nord et au
Sud. Ces de´tections sont toutefois moins e´videntes dans le filtre R. Alors que celle au
Sud semble correle´e avec un petit groupe de galaxies brillantes lie´ a` la surdensite´ de
la carte de luminosite´ de la figure 3.9, celle au Nord ne semble pas eˆtre nomme´ment
associe´e a` un groupe particulier. Hormis l’amas et ses sous-structures, deux princi-
pales surdensite´s sont de´tecte´es. La premie`re se situe au Nord-Est, dans les filtres R
et I, a` 10 minutes d’arc de l’amas a` la position (+550,+200). Une galaxie elliptique
tre`s brillante d’avant-plan, de magnitude mR = 14.9, se trouve a` un peu plus d’une
minute d’arc du centre, mais n’est pas accompagne´e de galaxies voisines constituant
une structure particulie`re. Enfin la deuxie`me surdensite´ se situe au Sud-Ouest aux
alentours de (-900,-600) dans les filtres B et I (360 h70
−1 Mpc pour les deux) mais
n’apparaˆıt que faiblement en R (204 h70
−1 Mpc). Aucune surdensite´ nume´rique de
galaxies n’est notable dans un rayon de 200 secondes d’arc.
Les profils de luminosite´ (Fig. 3.10a) mesure´s a` partir des catalogues des galaxies
brillantes ont un niveau remarquablement e´leve´ en comparaison aux autres amas du
pre´sent e´chantillon. Cependant leur allure et leur intensite´ prennent des valeurs plus
usuelles avant 1 me´gaparsecs, puis croient rapidement au-dela`, ce qui peut laisser
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pense a` la contribution d’un ou plusieurs groupes de galaxies dans le champ observe´.
Par contre ces meˆmes profils dans les filtres R et I ont une intensite´ tre`s voisine avant
2 me´gaparsecs alors qu’on s’attend plutoˆt a` un e´cart lie´ a` la couleur des elliptiques de
l’amas (R−I ∼ 0.7 a` ce redshift). En conse´quence les profils de masse sur luminosite´
se superposent quasiment. Leur intensite´ atteint tre`s rapidement un plateau a` 60
h70 M/L entre 100 et 1200 kiloparsecs. Au-dela` les profils de´croissent, ce qui est
physiquement peu cre´dible (une croissance plus lente de la masse en comparaison a`
celle de la luminosite´). L’hypothe`se d’une luminosite´ surestime´e a` partir de ce rayon
est donc confirme´e ici. La faible extension « utile » de ce profil ne permet pas de
tirer des conclusions notables sur la distribution de masse de cet amas, d’autant les
incertitudes sont e´leve´es du fait du faible signal de cisaillement mesure´. L’intensite´ de
M/L dans ce premier me´gaparsec est cependant faible en comparaison aux autres
amas de l’e´chantillon qui affichent des valeurs plutoˆt comprises entre 70 et 120
h70 M/L. A masse le´ge`rement infe´rieure (M200 ∼ 400 1012 M), l’amas serait
donc plus lumineux que les autres de l’e´chantillon, te´moignant peut-eˆtre de processus
violents en cours justifiant une formation stellaire accrue.
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Tab. 3.5: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de loi
de puissance (Pow) et NFW, pour 2 des images (R et I) de l’amas A267. Le profil de cisaillement
du filtre B est trop bruite´ pour ajuster des mode`les. Le nombre entre parenthe`ses dans la colonne
du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´. En bas : table des proprie´te´s
(moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC issus de McAdam pour l’ajuste-
ment des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles de A267. Les donne´es du
filtre B sont trop bruite´es pour permettre a` McAdam de converger.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B – – –
R 658± 121 8.97± 3.30 0.974 (1)
I 647± 164 8.19± 4.15 0.481 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B – – –
R 0.62± 0.08 3.01± 0.82 0.329 (2)
I 0.70± 0.35 3.41± 1.88 0.377 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B – – – – –
R 1.90+0.28
−0.59 1.43
+0.34
−0.35 584
+551
−328 0.01
+0.02
−0.01 0.360 (2)
I 1.59+0.19
−1.28 1.33
+1.31
−0.74 487
+3700
−434 0.00
+0.04
−0.00 0.510 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B – –
R 666± 50 9.18± 1.37
I 478± 79 4.47± 1.45
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B – – – –
R 2.04± 0.83 1.08± 0.12 250± 57 0.00+0.03
−0.00
I 2.88± 1.97 0.86± 0.20 121± 54 0.00+0.23
−0.00
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Fig. 3.8: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A267. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.9: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A267. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 160′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 7 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4.
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Fig. 3.10: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 1.46, r200 = 1.19 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en R et I pour les galaxies brillantes, pour A267. La re´gion grise´e indique l’erreur
sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.4 Abell 383
Abell 383 est constitue´ d’une galaxie cD centrale quasiment circulaire, et montre
un syste`me d’arcs et de galaxies lentille´es complexe. Czoske (2002), a` partir de 41
redshifts des membres de l’amas, trouvent un de´calage spectral moyen de 0.1896,
associe´ a` une dispersion de vitesse de 1167+130
−166 km.s
−1.
La richesse du syste`me d’arcs a fait l’objet d’une e´tude approfondie par Smith
et al. (2001). L’effet de lentille en re´gime fort a mis au jour 5 syste`mes d’images
multiples et 3 autres syste`mes candidats, permettant de contraindre au mieux la
physique du cœur de l’amas. Les pentes de´projete´es des profils de densite´s (Williams
et al., 1999) varient en fait de -1.9 au centre a` -1.3 a` la position de l’arc radial le
plus e´loigne´ (20 kpc ∼ 7′′). La pente plus eleve´e au centre est interpre´te´e comme
le re´sultat du cooling flow qui prend place au centre de la galaxie cD conduisant
les baryons a` y converger. Le mode`le de masse de Smith et al. (2001) comprend
4 composantes majeures, avec un halo global dont la vitesse de dispersion est 920
km.s−1, le rayon de cœur de 24 h70
−1 kpc et le rapport d’axe de 1.13, suivi de 3
galaxies, dont la cD centrale avec une dispersion de vitesse de 250 km.s−1.
Le profil de cisaillement dans le filtre I est me´diocre et ne permet pas un ajuste-
ment convenable de mode`les. Meˆme si McAdam a converge´ pour la sphe`re isotherme,
il retourne une valeur en dessous de ce qui semble eˆtre un consensus entre les 2
me´thodes dans les filtres B et R : une dispersion de vitesse moyenne de 580 km.s−1
avec une erreur moyenne de 80. Une dispersion de vitesse interme´diaire donc, en
dessous de la valeur issue du strong lensing (920 km.s−1). La puissance ajuste´e sur
les profils B et R retourne une valeur variant du simple au double, avec des erreurs
incompatibles. Difficile de de´terminer si la pente se rapproche re´ellement ou pas de
la sphe`re isotherme comme le sugge`re le profil de cisaillement du filtre B. On peut
toutefois en douter vu l’e´cart conse´quent avec les re´sultats strong lensing.
Le proble`me est quasiment le meˆme pour le mode`le NFW ou` les parame`tres de
concentration de´duits sont largement diffe´rents (4.7 en B, moins de 1 en R) entre les
2 filtres, mais consistants d’une me´thode a` l’autre. r200 est cependant plus consensuel
avec une valeur s’approchant de 1 h70
−1 Mpc. La masse de´duite pour cet amas est
alors faible (moins de 250 1012M), sauf pour l’ajustement sur le profil de cisaille-
ment du filtre R qui, avec sa faible concentration et un rayon caracte´ristique plus
grand, retourne une masse plus e´leve´e (630 1012M) et une barre d’erreur supe´rieure
compatible avec un amas massif permettant de justifier les observations.
Les reconstructions LensEnt2 sont inte´ressantes avec une bimodalite´ manifeste
de l’amas. La premie`re surdensite´, correspondant au centre « classique » de l’amas
(re´gion e´tudie´ par Smith et al. (2001)), est bien retrouve´e a` la position (0,0). La
deuxie`me, a` 7 minutes d’arc au Sud de l’amas et le´ge`rement a` l’Ouest, a` la position
(-100,-400), est clairement de´tecte´e dans les 3 filtres B, R et I. Si la reconstruction
B la donne le´ge`rement moins importante que la premie`re surdensite´ (350 contre
420 h70 M.pc−2), elle est e´quivalente en R (390 h70 M.pc−2), voire meˆme plus
massive en I (415 contre 395 h70 M.pc−2). Le logiciel McAdam retrouve lui aussi
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cette deuxie`me surdensite´ massive, la position moyenne des tirages autour de cette
zone se situant a` (-80,-375). On peut observer une extension lumineuse de l’amas en
direction du Sud puis du Sud-Ouest, assez similaire a` l’allure de la reconstruction
LensEnt2 dans le filtre I. Toutefois les pics de masse sont plus au Sud (quasiment 3
minutes d’arc) que les pics de luminosite´. La pre´sence de cette deuxie`me surdensite´
a` 7 minutes d’arc pourrait en tous cas expliquer pourquoi les e´tudes strong et weak
lensing sont en de´saccord. Il faut toutefois garder a` l’esprit la pre´sence d’une e´toile
tre`s brillante et sature´e a` la position (+150,-330), donc a` 4 minutes d’arc de cette
deuxie`me surdensite´. La se´lection (proce´dure automatique pre´sente´e section 2.2.4)
ne semble toutefois pas montrer d’objets sur les aigrettes pouvant justifier une telle
surdensite´ reconstruite par LensEnt2.
Quelques autres surdensite´s sur l’ensemble du champ semblent eˆtre de´tecte´es
dans plusieurs filtres par LensEnt2. On peut notamment citer le doublet #1 et #2
au Sud-Ouest de l’amas, aux positions (-1000,-400) et (-1000,-700), clairement repe´re´
en B avec 277 et 328 h70 M.pc−2 respectivement, toujours pre´sent en R (233 et
224 h70 M.pc−2), mais absent ou presque de la reconstruction I. Une surdensite´
nume´rique de galaxies brillantes est observe´e a` la position de la de´tection #1, mais
elle ne semble pas constituer un groupe a` proprement parler. On peut aussi noter
la pre´sence d’une autre surdensite´ aux coordonne´es (+1000,+450) dans les 3 filtres,
le´ge`rement plus au Nord dans le filtre I mais bien de´tecte´ ici avec 445 h70 M.pc−2.
Enfin, plus au Sud, dans la re´gion situe´ a` (+1000,-700), une surdensite´ est re´ve´le´e
en B et en I (a` 450 h70 M.pc−2 dans ce dernier filtre), mais pas R. On n’observe
cependant aucun groupe de galaxies pouvant justifier de telles de´tections de masse.
Les profils de luminosite´ dans les filtres R et I, pre´sente´s sur la figure 3.13a, sont
pour cet amas aussi re´gulie`rement croissants du centre jusqu’a` 1.5 me´gaparsec, mais
au-dela`, plusieurs sursauts, et l’absence de plateau, laisse envisager la contribution
de galaxies exte´rieures a` l’amas mais en surnombre par rapport a` celles du champ, un
ou plusieurs par exemple. Le profil de masse sur luminosite´ en R croˆıt rapidement de
50 a` 100 h70 M/L entre 100 et 700 kiloparsecs du centre, puis rede´croˆıt quasiment
continuement au-dela`. En I, le meˆme profil suit a` peu pre`s le comportement, passant
de 40 a` 100 h70 M/L, mais atteignant plutoˆt un plateau a` ce niveau avant de
rede´croˆıtre au niveau du sursaut en luminosite´ note´ plus haut. La masse de´duite
pour cet amas est faible (M200 ∼ 400 M), et la distribution en lumie`re semble
e´voluer parale`llement avec la distance au centre.
3.2. RE´SULTATS INDIVIDUELS 133
Tab. 3.6: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de loi
de puissance (Pow) et NFW, pour 2 des images (B et R) de l’amas A383. Le profil de cisaillement du
filtre I est trop bruite´ pour ajuster des mode`les. Le nombre entre parenthe`ses dans la colonne du χ2
indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´. (*) Le code n’a pas converge´ pour
estimer les erreurs sur NFW pour le filtre B. En bas : table des proprie´te´s (moyennes et dispersions
autour de la moyenne) des tirages MCMC issus de McAdam pour l’ajustement des mode`les de SIS
et NFW aux de´formations des galaxies faibles de A383. Les donne´es du filtre I sont trop bruite´es
pour permettre a` McAdam de converger pour le mode`le NFW.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B 583± 130 7.65± 3.40 0.309 (1)
R 609± 114 8.37± 3.14 2.058 (1)
I – – –
Pow q θE(
′′) χ2
B 0.94± 0.26 6.62± 0.61 0.295 (2)
R 0.46± 0.02 0.98± 0.66 0.896 (2)
I – – –
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B(∗) 4.69 1.10 224 0.29 0.321 (2)
R 1.37+0.44
−0.81 1.46
+0.92
−0.62 627
+2180
−493 0.00
+0.02
−0.00 1.173 (2)
I – – – – –
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 572± 49 7.37± 1.25
R 567± 46 7.24± 1.16
I 453± 55 4.46± 1.07
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B 4.77± 2.83 0.87± 0.13 113± 37 0.06+1.56
−0.06
R 0.91± 0.67 0.97± 0.19 202± 55 0.00
I – – – –
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Fig. 3.11: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A383. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.12: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A383. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 180′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 4 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4. Le cercle hachure´ indique la position et l’extension de l’e´toile brillante sature´e sur le
champ.
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Fig. 3.13: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 2.00, r200 = 1.29 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en R et I pour les galaxies brillantes, pour A383. La re´gion grise´e indique l’erreur
sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.5 Abell 963
Abell 963 est lui aussi domine´ en son centre par une galaxie cD. Deux arcs
gravitationnels ge´ants, de´couverts par Lavery & Henry (1988), sont observe´s de part
et d’autre de cette galaxie, au Nord et au Sud. La mesure spectroscopique de l’arc
au Nord par Ellis et al. (1991) a permis de de´duire un redshift de 0.771. L’arc au
Sud, plus bleu, est l’image d’une autre galaxie.
Lavery & Henry (1998), avec l’e´tude spectroscopique de 36 membres rouges de
l’amas, concluent a` une dispersion de vitesse de 1350+200
−150 km.s
−1 pour un de´calage
spectral moyen de 0.2048. Czoske (2002), avec un e´chantillon plus complet de 70
redshifts des membres de Abell 963, trouve lui respectivement 1412+100
−80 km.s
−1 et
0.2041, en bon accord avec ces premiers re´sultats. Lavery & Henry (1998) ont aussi
montre´ que l’e´mission X du gaz intra-amas avait une distribution elliptique dont
l’orientation e´tait similaire a` celle de la galaxie cD.
Les profils de cisaillement, mesure´s sur les 4 images B, V, R et I, sont remarqua-
blement semblables, avec une intensite´ atteignant quasiment le dixie`me a` 70 secondes
d’arc. Le seul be´mol provient du filtre V ou` les images chips CCD infe´rieur gauche
et infe´rieur droit sont de mauvaises qualite´s (arte´facts sur les colonnes) et conduit
donc a` un profil fausse´ a` partir de 700 secondes d’arc. Cette partie a donc e´te´ exclue.
Comme attendu les re´sultats des ajustements de sphe`res isothermes sur les profils
de cisaillement donnent des valeurs comparables : une dispersion de vitesse moyenne
de 605 km.s−1 et une erreur associe´e de 120 km.s−1. McAdam est en accord avec cette
valeur puisqu’il retourne des dispersions de vitesse toutes aussi serre´es, en moyenne
a` 588 km.s−1 pour une erreur plus faible d’environ 51 km.s−1. Ces valeurs restent
dans la gamme moyenne, le´ge`rement e´leve´e, des dispersions de vitesse pour les amas
e´tudie´s ici. L’ajustement de loi de puissance retourne des valeurs de pente moins ho-
moge`nes, variant de 0.6 a` 0.95, ce qui reste e´leve´ en comparaison aux autres amas et
plus proche du mode`le de sphe`re isotherme. Le mode`le NFW, quand a` lui, retourne
des concentrations tre`s comparables sur l’ensemble des filtres et me´thodes, autour
d’une valeur moyenne a` 3.2, ce qui placerait l’amas dans la gamme interme´diaire
des valeurs de concentration. Le rayon r200, autour de 1.2 h70
−1 Mpc apre`s l’ajuste-
ment sur les profils de cisaillement, est le´ge`rement plus faible d’apre`s McAdam (0.95
h70
−1 Mpc). Cette valeur faible combine´e a` la concentration un peu e´leve´e de l’amas
conduit a` des masses M200 faibles (∼ 400 1012 M) a` tre`s faibles (∼ 150 1012 M),
avec lesquelles on justifie mal l’observation d’arcs gravitationnels.
Les reconstructions de masse LensEnt2 sont moins riches en surdensite´s e´parses
que les autres amas. L’amas est bien de´tecte´ dans les 4 filtres, a` des niveaux respec-
tifs de 380, 300, 440 et 350 h70M.pc−2 pour B, V, R et I. On peut remarquer, meˆme
si les contrastes de la figure 3.15 ne permettent pas de les discerner au mieux, une
extension partant du centre de l’amas en direction du Sud sur environ 7 minutes
d’arc, puis vers le Sud-Ouest sur encore 5 minutes pour se terminer par une sur-
densite´ plus marque´e (#1) a` la position (-250,-700). Aucune structure compose´e de
galaxies ne permet cependant de justifier cette extension de masse. Cette structure,
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moins visible dans le filtre B, est bien pre´sente dans les 3 autres reconstructions
et atteint des niveaux atteignant 280 h70 M.pc−2. A contrario, la distribution de
masse, dans les filtres R et I, montre une structure de l’amas e´tendue a` l’Est, a` 5
minutes d’arc du centre, avec meˆme deux surdensite´s re´solues dans le filtre R (#2
et #3). La distribution lumineuse est similaire avec cette extension Est-Ouest et un
groupe de galaxies brillantes a` 5 minutes d’arc (ENE) de l’amas (position #2).
Une deuxie`me structure isole´e (#4) apparaˆıt conjointement dans les filtres B, R
et I a` 15 minutes d’arc a` l’Est de l’amas, a` la position (+900,+100). La de´tection
est impossible dans le filtre V, car selon la remarque faite plus haut sur la qualite´
de cette image, les objets plus loin que |x| = 800′′ ont e´te´ rejete´ du catalogue des
galaxies faibles. Cette surdensite´ atteint respectivement 250, 305 et 290 h70M.pc−2
dans les reconstructions B, R et I. Les images montrent a` cette position deux groupes
d’une vingtaine de galaxies dont une brillante de magnitude mR = 16.8, incontesta-
blement lie´s a` la de´tection du signal de cisaillement. Hormis Abell 963, son extension
vers le Sud et ce deuxie`me amas, aucune autre structure particulie`re qui puisse eˆtre
confirme´e sur plusieurs reconstructions n’est pre´sente.
Les profils de luminosite´ de Abell 963 dans les filtres V, R et I (Fig. 3.16a)
croissent parale`llement et re´gulie`rement depuis le proche centre (100 kiloparsecs)
jusqu’a` environ 1.4 me´gaparsecs. Au-dela` les profils en V et I stagne a` un plateau
qui tend a` prouver que l’extension lumineuse de cet amas se situe a` cette limite. Le
profil R ne pre´sente pas un plateau aussi bien marque´ et doit eˆtre contamine´ par des
galaxies du champ. A 2.8 me´gaparsecs du centre, les luminosite´s en R et en I ont un
sursaut que l’on peut attribuer au deuxie`me amas du champ observe´ a` 15 minutes
d’arc a` l’Est de l’amas. Sa contribution en V est par contre minime.
Les profils de masse sur luminosite´ atteignent tre`s rapidement un pic local a` 100
secondes d’arc du centre, a` des niveaux respectifs de 140, 90 et 80 h70 M/L dans
les filtres V, R et I. S’ensuit un plateau le´ge`rement de´croissant tant que le profil
de luminosite´ croˆıt de fac¸on re´gulie`re, et on note une le´ge`re reprise de la croissance
du rapport M/L une fois que la luminosite´ a e´te´ totalement inte´gre´e (1.4 Mpc). Ce
comportement peut eˆtre interpre´ter comme une croissance parale`lle de la masse et
de la lumie`re dans la partie lumineuse de l’amas, puis une continuite´ de la croissance
de la masse au-dela`. Cependant meˆmes si elles sont observe´es simultane´ment dans
les 3 filtres, ces tendances ne sont toutefois pas de´terminantes a` la vue des barres
d’erreur associe´es aux profils.
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Tab. 3.7: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de
loi de puissance (Pow) et NFW, pour les 4 images B, V, R et I de l’amas A963. Le nombre entre
parenthe`ses dans la colonne du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
(*) Le code n’a pas converge´ pour estimer les erreurs sur NFW pour les filtres B, V et I. En bas :
table des proprie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC issus de
McAdam pour l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles de
A963. Les donne´es du filtre V sont trop bruite´es pour permettre a` McAdam de converger pour le
mode`le NFW.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B 624± 122 8.7± 3.4 0.742 (1)
V 593± 137 7.4± 3.4 0.496 (1)
R 628± 96 8.6± 2.6 1.691 (1)
I 573± 125 6.9± 3.0 0.785 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B 0.95± 0.21 7.84± 0.01 0.731 (2)
V 0.80± 0.25 4.54± 0.37 0.394 (2)
R 0.76± 0.10 4.86± 0.59 1.335 (2)
I 0.59± 0.07 1.76± 0.72 0.256 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B(∗) 4.59 1.17 278 0.56 0.668 (2)
V(∗) 3.38 1.16 283 0.05 0.534 (2)
R 3.23+0.78
−0.42 1.26
+0.22
−0.27 365
+245
−189 0.09
+0.12
−0.05 1.335 (2)
I(∗) 1.59 1.28 431 0.00+0.02
−0.00 0.295 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 594± 53 7.87± 1.38
V 592± 59 7.39± 1.46
R 601± 48 7.89± 1.25
I 564± 45 6.69± 1.06
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B 3.74± 1.33 0.96± 0.10 160± 40 0.03+0.47
−0.03
V – – – –
R 2.62± 1.13 0.94± 0.11 156± 37 0.00+0.05
−0.00
I 3.45± 1.85 0.95± 0.14 156± 50 0.01+0.50
−0.01
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Fig. 3.14: Profils de cisaillement pour les 4 images B, V, R et I de l’amas A963. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.15: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, V, R et I de l’amas A963. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 160′′. LensEnt2 n’a pas converge´ pour le filtre V,
trop bruite´. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des galaxies du catalogue des brillantes,
avec des contours commenc¸ant a` 6 arcmin−2 et incre´mente´s par pas de 4.
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Fig. 3.16: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 3.62, r200 = 1.23 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en V, R et I pour les galaxies brillantes, pour A963. La re´gion grise´e indique
l’erreur sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.6 Abell 1689
Abell 1689 est un amas bien connu et re´gulie`rement e´tudie´. C’est un amas riche
en galaxies et lumineux, mais qui pour sa part ne contient pas de galaxie cD en son
centre mais plutoˆt un groupe de galaxies elliptiques, domine´ par 3 ge´antes. Plusieurs
sous-structures peuvent eˆtre observe´es au sein de l’amas comme un groupe au Nord-
Est a` 1 minute d’arc du centre. L’amas pre´sente de nombreux arcs gravitationnels.
C’est aussi l’un des amas les plus lumineux en X (5.18 1044 h100
−2 erg.s−1) avec une
e´mission lisse, pique´e et syme´trique.
La pre´ce´dente e´tude de Teague et al. (1990), base´e sur un e´chantillon de 66
redshifts de galaxies de l’amas, concluait a` un redshift moyen de l’amas de 0.1832
pour une tre`s haute dispersion de vitesse corrige´e de 1989 km.s−1. Czoske (2002),
avec 211 redshifts de galaxies, trouve un re´sultat tre`s proche avec des valeurs de
0.1853 et 1976+38
−56 km.s
−1 respectivement.
Girardi et al. (1997b), dans leur e´tude sur les sous-structures d’Abell 1689,
concluent a` l’existence de 3 sous-groupes (S1, S2 et S3) se chevauchant mais dont les
vitesses sont nettement distinctes (∆V1−2 ∼ 1200 km.s−1 et ∆V2−3 ∼ 1500 km.s−1).
Le premier groupe (S1) est une struture cohe´rente, compacte et re´gulie`re. Le second
(S2) est un groupe marginal peu peuple´ principalement au-dela` du rayon viriel, et
S3 est le plus e´tendu et le plus peuple´, apparaissant comme le syste`me dominant.
Cette structure complexe fait donc de Abell 1689 un amas complexe et les disper-
sions de vitesse mesure´es contiennent certainement une composante syste´matique
duˆe a` la fusion (merger) des groupes. La re´cente e´tude des proprie´te´s X de l’amas
par Andersson & Madejski (2004), mettant au jour une faible fraction de masse de
gaz interpre´te´e comme le re´sultat de de´placements du gaz a` grande e´chelle, conclue
elle-aussi a` ce phe´nome`ne de fusion.
Les profils de cisaillement mesure´s ici (Fig. 3.17) sont tre`s similaires d’un filtre a`
l’autre et semblent peu bruite´s jusqu’a` un rayon de´passant les 1000 secondes d’arc.
La pre´sence d’une coupure dans la pente des 3 profils, au niveau des 200′′, pourrait
s’expliquer par la complexite´ ave´re´e de l’amas. L’hypothe`se de syme´trie dans ce
rayon atteindrait alors ses limites. Les mode`les de sphe`re isotherme ajuste´s sur ces
profils sont dans l’ensemble cohe´rents vue la similarite´ des cisaillements mesure´s
d’un filtre a` l’autre. Une dispersion de vitesse moyenne de 952 km.s−1, pour une
erreur plus faible que les autres amas a` 80 km.s−1, est mesure´e. Le logiciel McAdam
ajuste pour sa part des sphe`res isothermes le´ge`rement moins massives (840 km.s−1
en moyenne) mais les barres d’erreur a` 1σ se chevauchent entre les deux me´thodes.
Dans leur e´tude de l’effet de lentille faible de cet amas sur un rayon de 1 a` 15 minutes
d’arc, Clowe & Schneider (2001) trouvent un re´sultat tre`s similaire avec une sphe`re
isotherme dont la dispersion de vitesse atteint les 1028+34
−36 km.s
−1 si leurs galaxies
d’arrie`re-plan ont un de´calage spectral de 1.0. Dans le papier conse´cutif a` celui-ci,
King et al. (2002) ajuste une sphe`re isotherme singulie`re elliptique de rapport d’axes
0.74 pour un rayon d’Einstein de 22.2 secondes d’arc. Leur e´chantillon de galaxies
d’arrie`re-plan est constitue´ d’objets de magnitude R comprise entre 23 et 25.5 et ils
supposent alors une distribution dans un plan a` redshift 1. Nos galaxies d’arrie`re-
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plan sont pour leur part choisies entre les magnitudes R 21.6 et 24.7, et le redshift
photome´trique moyen mesure´ est de 1.06. La valeur de rayon d’Einstein associe´ a`
la sphe`re isotherme ajuste´e au profil de cisaillement R est alors rigoureusement la
meˆme. Ce re´sultat est assez concluant mais il faut garder a` l’esprit que notre sphe`re
isotherme est circulaire. Dans nos deux autres filtres (B et I), malgre´ la prise en
compte des redshifts le´ge`rement diffe´rents des sources (1.02 et 0.82 respectivement),
les dispersions de vitesse sont infe´rieures a` celle en R (951 et 914 km.s−1 contre 992
km.s−1). Andersson & Madejski (2004), en ajustant un mode`le de sphe`re isotherme
sur le profil de masse qu’ils mesurent lors de leur e´tude du rayonnement X de l’amas,
trouvent une dispersion de vitesse de 918 km.s−1, soit le´ge`rement en-dessous de
nos valeurs mais encore dans les barres d’erreur. Ils sont par contre au-dessus des
re´sultats de McAdam.
Les exposants des lois de puissance ajuste´es sur les 3 profils de cisaillement sont
tre`s similaires : 0.76 avec une erreur moyenne de 0.09, ce qui ferait de Abell 1689 un
des amas les plus proches de la sphe`re isotherme et donc un des plus pique´s de notre
e´chantillon. King et al. (2002) de´duisent pour leur part un exposant 16% supe´rieur
de 0.88, le´ge`rement au-dela` de nos barres d’erreur. Il faut de plus noter que le rayon
d’Einstein qu’ils associent reste grand (18 secondes d’arc) car ils restent plus proches
du mode`le de sphe`re isotherme. Le noˆtre tombe a` environ 13′′.
Les mode`les NFW ajuste´s sur les profils de cisaillement donnent eux aussi une
concentration relativement e´leve´e pour notre e´chantillon d’amas avec une valeur
moyenne de 3.58. Le logiciel McAdam retourne des valeurs encore plus faibles a` 1.92,
alors que King et al. (2002) donnent une concentration plus grande a` 4.7, toujours
le´ge`rement au-dessus de nos barres d’erreur, et que l’on peut suˆrement relie´ a` la
remarque sur l’exposant de la loi de puissance ci-avant. La comparaison est plus sa-
tisfaisante pour le rayon r200 pour lequel on obtient une moyenne de 1.90 h70
−1 Mpc
avec les profils de cisaillement et 1.51 h70
−1 Mpc avec McAdam, alors que King et al.
(2002) trouvent une valeur interme´diaire a` 1.63 h70
−1 Mpc. La masse M200 qu’ils
associent a` ce re´sultat est de 700 1012 M, alors que dans notre cas, les mode`les
e´tant moins concentre´s et plus e´tale´s, la masse atteint plus de 1000 1012 M. Par
contre McAdam, par un jeu de compensation des parame`tres, retournent des valeurs
de masse elles-aussi aux environs de 700 1012 M. De leur e´tude du rayonnement
X, Andersson & Madejski (2004) de´duise un mode`le tre`s concentre´ (7.7) mais un
rayon r200 de 1.87 h70
−1 Mpc, tre`s proche de nos valeurs ajuste´es sur les profils de
cisaillement.
Les reconstructions de masse LensEnt2 indiquent une des amplitudes centrales
les plus e´leve´es sur l’ensemble de l’e´chantillon avec des pics pour l’amas a` 1030, 1080
et 980 h70 M.pc−2 dans les filtres B, R et I respectivement. En gardant a` l’esprit
que le noyau (ICF ) de 160 secondes d’arc a lisse´ ces cartes, on montre donc que
l’amas est incontestablement surcritique graˆce a` la mesure du cisaillement en re´gime
faible. La distribution de masse pre´sente une re´partition remarquablement circulaire
sur l’e´chelle de l’ICF, et seul une surdensite´ (#1) a` pre`s de 5 minutes d’arc au Sud-
Ouest de l’amas, a` la position (-200,-200), de´forme les derniers contours d’isodensite´s
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de masse. Cette surdensite´ a un niveau relativement grand en regard des autres amas
de l’e´chantillon avec des amplitudes a` 320, 350 et 390 h70 M.pc−2 dans les filtres B,
R et I respectivement. La re´partition visuelle des galaxies n’est pas aussi circulaire
que la distribution de masse au centre, mais elle pre´sente une e´longation dans l’axe
Nord-Sud, et aucune galaxie majeure ou groupe de galaxies ne semble eˆtre associe´
a` la de´tection #1.
Deux autres structures (#2 et #3) sont repe´re´es de manie`re significative sur le
champ observe´ au Sud et a` l’Est de l’amas, a` environ 10-15 minutes d’arc, aux posi-
tions (-200,-700) et (+700,0). Elles ont des amplitudes qui varient de 250 h70M.pc−2
(surdensite´ au Sud, reconstruction R) a` 400 h70M.pc−2 (surdensite´ au Sud, recons-
truction I). L’image re´ve`le quelques elliptiques brillantes a` proximite´ de la surdensite´
#2 alors qu’un petit groupe e´pars d’une dizaine de membres est observe´ a` la position
de la surdensite´ #3.
Les profils de luminosite´ et de masse sur luminosite´ pour Abell 1689 ont de´ja` e´te´
pre´sente´s pour exemple dans la section 2.5 (Fig. 2.22). Ces profils sont sensiblement
parale`lles dans les 3 filtres, malgre´ la luminosite´ B un peu plus bruite´e, certainement
par la pre´sence d’objets contaminants d’avant-plan. Les valeurs deM/L commencent
a` une valeur relativement faible de 40, 60 et 90 h70 M/La` environ 1 minute d’arc
du centre pour les filtres B, R et I respectivement, et croient progressivement pour
atteindre une valeur quasi-constante de 120, 150 et 200 h70 M/L. La conclusion
est donc toujours la meˆme : la masse a` proportion plus lumineuse au centre que dans
les parties externes de l’amas, ce qui laisse supposer une extension plus importante
du halo (notamment de la matie`re noire) que des galaxies. La le´ge`re croissance du
plateau au-dela` de 2 me´gaparsecs peut eˆtre le reflet d’une sous-correction de la com-
posante de fond (galaxies de champ). Cependant les barres d’erreur n’excluent pas
un rapport M/L plat a` grand rayon, une fois que toute la masse et toute la lumie`re
a e´te´ inte´gre´e.
Malgre´ l’ensemble de ces re´sultats, avec l’accord relatif des mesures sur le re´gime
gravitationnel faible (Clowe & Schneider, 2001; King et al., 2002), et meˆme la ten-
dance encourageante a` l’accord entre les re´sultats des mesures X et lentille faible, il
n’en reste pas moins un de´saccord geˆnant (Xue & Wu, 2002) entre ces deux me´thodes
et le re´gime de lentille gravitationnelle forte. La distance des arcs observe´s (le plus
grand est a` environ 51 secondes d’arc) fournit des rayons d’Einstein bien au-dela` de
ceux pre´dits par la pre´sente e´tude (20 a` 23′′ selon le redshift de la source). Abell
1689 reste donc un prototype des amas pour lequel il y a une difficulte´ e´vidente pour
relier la distribution de masse du centre de l’amas (fixe´ par la simple observation des
arcs gravitationnels, Tyson & Fischer, 1995) et les mesures sur l’ensemble de l’amas
a` beaucoup plus grand rayon, pour lequel deux autres me´thodes – X et lentille faible
– s’accordent pourtant.
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Tab. 3.8: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de
loi de puissance (Pow) et NFW, pour les 3 images B, R et I de l’amas A1689. Le nombre entre
parenthe`ses dans la colonne du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
En bas : table des proprie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC
issus de McAdam pour l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles
de A1689.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B 951± 84 20.2± 3.6 1.503 (1)
R 992± 68 22.2± 3.0 1.999 (1)
I 914± 89 17.7± 3.4 1.603 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B 0.75± 0.11 12.7± 0.3 0.740 (2)
R 0.76± 0.07 14.5± 0.3 0.708 (2)
I 0.76± 0.10 11.2± 0.2 0.986 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B 3.52+0.77
−0.46 1.89
+0.38
−0.46 1204
+900
−555 1.79
+1.56
−0.72 0.630 (2)
R 3.61+0.45
−0.40 1.99
+0.23
−0.24 1377
+601
−462 2.52
+1.03
−0.64 0.307 (2)
I 3.61+0.63
−0.42 1.82
+0.30
−0.30 1057
+620
−443 1.14
+0.60
−0.32 0.602 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 817± 44 14.9± 1.6
R 909± 27 18.6± 1.1
I 793± 42 13.3± 1.4
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B 1.88± 0.34 1.52± 0.09 673± 90 0.00+0.02
−0.00
R 2.22± 0.34 1.56± 0.07 713± 77 0.02+0.07
−0.02
I 1.67± 0.38 1.46± 0.10 617± 96 0.00
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Fig. 3.17: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A1689. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.18: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A1689. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 160′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 4 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4.
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3.2.7 Abell 1763
Abell 1763 est domine´ par une galaxie ge´ante en son centre, suˆrement une cD
la`-aussi. Plusieurs alignements de galaxies partant du centre sont observe´s mais il
n’existe pas d’arcs gravitationnels pour ce syste`me. Czoske (2002), avec les redshifts
de 122 membres, estime le de´calage spectral moyen de l’amas a` 0.2307 et donc une
dispersion de vitesse de 1528+98
−58 km.s
−1. Son test de Dressler-Schetman3 permet de
mettre en e´vidence deux groupes distincts a` 30 secondes d’arc environ a` l’Est et a`
l’Ouest de l’amas.
Les 3 profils de cisaillement en B, R et I sont tre`s similaires mais peu re´guliers,
et l’amplitude maximale mesure´e (0.06) est faible en comparaison aux autres amas
de l’e´chantillon. Les mode`les de sphe`re isotherme ajuste´s a` ces profils, comme ceux
estime´s par McAdam, donnent donc des re´sultats similaires avec une dispersion de
vitesse moyenne relativement faible de 740 ± 70 km.s−1, bien en-dessous de la dis-
persion mesure´e par Czoske (2002).
L’ajustement d’une loi de puissance re´ve`le un profil e´tale´ avec un exposant proche
de 0.53. Le mode`le NFW permet d’aboutir a` la meˆme conclusion avec un parame`tre
de concentration faible (1.7 pour l’ajustement sur les profils de cisaillement) voire
tre`s faible (1.0 pour McAdam). Les deux me´thodes s’accordent mal pour estimer le
rayon r200, avec une valeur a` 1.7 h70
−1 Mpc pour la premie`re et 1.2 h70
−1 Mpc pour
la seconde, ce qui conduit a` des masses dans ces rayons pouvant varier entre 1230
et 390 1012 M.
Les reconstructions de masse LensEnt2 mettent clairement en e´vidence une ten-
dance a` la bimodalite´ pour Abell 1763, avec la re´gion principale centre´e sur l’amas
atteignant respectivement 600, 570 et 640 h70 M.pc−2 pour les filtres B, R et I, et
une deuxie`me surdensite´ le´ge`rement plus faible (450, 410 et 500 h70 M.pc−2 respec-
tivement) a` 4 minutes d’arc a` l’Ouest. Cette bimodalite´ pourrait justifier l’aspect
irre´gulier des profils de cisaillement sur cette e´chelle de distance. La corre´lation entre
la masse et la distribution lumineuse des galaxies est tre`s marque´e : a` grande e´chelle
l’amas est constitue´ d’un chapelet de galaxies regroupe´es en sous-structures, cha-
cunes domine´es par une elliptique brillante (magnitudes R de 16 a` 17), et aligne´es
vers l’Ouest puis se divisant finalement en deux branches. Si ces structures sont
physiquement lie´es, l’extension lumineuse totale de l’amas de´passerait alors les 9
minutes d’arc (∼ 2 Mpc). La reconstruction de masse de Dahle et al. (2002), qui, a`
la vue des distributions en masse, en luminosite´ et en densite´ nume´rique de galaxies,
conclue a` un e´tat relaxe´ apparent, ne permet pas d’explorer la re´gion ou` apparaˆıt
cette deuxie`me surdensite´.
Sur le reste du champ e´tudie´, une troisie`me structure (#1) semble apparaˆıtre de
manie`re consistante dans les 3 filtres a` la position (-900,-500). Situe´e a` 17 minutes
d’arc de l’amas, elle est dans le prolongement de la deuxie`me surdensite´ mais est tre`s
3Le test propose´ par Dressler & Shectman (1988) a pour but d’identifier les corre´lations entre
les position et vitesse des galaxies en les comparant aux redshift et vitesse de dispersion locaux.
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certainement de´correle´e vu son e´loignement. Elle atteint des niveaux inte´ressants de
200, 260 et 310 h70 M.pc−2 dans les reconstructions B (ou` elle est confondue avec
le niveau de blanc), R et I respectivement, et elle est centre´e sur un groupe d’une
vingtaine de galaxies brillantes contenues dans un diame`tre de 1 minute d’arc, la
plus lumineuse atteignant une magnitude R de 17.2.
Les profils de luminosite´ produits sur la figure 3.21 ont un comportement tre`s
similaires, avec une croissance re´gulie`re du centre jusqu’a` 1.6 Mpc, soit le rayon
viriel ajuste´ sur le profil de cisaillement moyen (r200 = 1.59 Mpc). Au-dela` les profils
s’infle´chissent et seules les galaxies du champ semblent contribuer a` l’augmentation
de la luminosite´. Le profil dans le filtre B est cependant bruite´ par l’inte´gration
de deux galaxies brillantes, suˆrement d’avant-plan, aux rayons 1.4 et 2.4 Mpc. En
conse´quence le profil M/L dans ce filtre connaˆıt deux chutes a` cette distance qu’il
conviendrait de corriger. Les 3 profils sont alors en fait tre`s comparables, avec une
croissance rapide du centre jusqu’a` 300 kiloparsecs, puis des plateaux a` 120, 90 et
80 h70 M/L dans les filtres B, R et I respectivement. L’aspect quasi-plat dans les
3 filtres laisse penser a` une croissance similaire de la masse et de la luminosite´ avec
l’e´loignement au centre.
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Tab. 3.9: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de
loi de puissance (Pow) et NFW, pour les 3 images B, R et I de l’amas A1763. Le nombre entre
parenthe`ses dans la colonne du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
En bas : table des proprie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC
issus de McAdam pour l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles
de A1763.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B 739± 119 11.5± 3.7 1.598 (1)
R 747± 89 11.9± 2.8 4.032 (1)
I 747± 104 11.1± 3.1 2.939 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B 0.61± 0.10 4.02± 0.63 0.655 (2)
R 0.53± 0.03 3.20± 1.00 1.498 (2)
I 0.46± 0.03 2.03± 0.87 0.539 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B 1.84+0.50
−0.37 1.64
+0.33
−0.36 901
+669
−481 0.02
+0.08
−0.02 0.662 (2)
R 1.66+0.31
−0.20 1.72
+0.22
−0.27 1064
+446
−415 0.02
+0.09
−0.02 1.059 (2)
I 1.61+0.13
−0.35 1.81
+0.29
−0.29 1227
+639
−471 0.01
+0.08
−0.01 0.393 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 710± 44 10.6± 1.3
R 740± 39 11.7± 1.2
I 771± 47 11.8± 1.4
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B 0.87± 0.36 1.18± 0.13 387± 79 0.00
R 0.93± 0.30 1.19± 0.10 385± 62 0.00
I 1.15± 0.44 1.27± 0.13 449± 85 0.00
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Fig. 3.19: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A1763. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.20: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A1763. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 180′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 6 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4.
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Fig. 3.21: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 1.77, r200 = 1.59 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en B, R et I pour les galaxies brillantes, pour A1763. La re´gion grise´e indique
l’erreur sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.8 Abell 1835
Abell 1835 est un amas domine´ par une galaxie elliptique ge´ante aligne´e selon
l’axe Nord-Sud. La distribution de galaxies est re´gulie`re et l’amas pre´sente une
multitude d’arcs gravitationnels, et c’est dans cet amas que la galaxie la plus lointaine
jamais observe´e a` ce jour (redshift estime´ a` 10.0) a e´te´ de´couverte (Pello´ et al., 2004)
graˆce a` la magnification.
Des 153 redshifts de membres qu’il a obtenu, Czoske (2002) de´duit un de´calage
spectral moyen de l’amas a` 0.2505, conduisant a` une dispersion de vitesse de 1549+125
−55
km.s−1. La distribution de ces redshifts semble pre´senter une queue laissant suppo-
ser la pre´sence d’une structure en arrie`re-plan, bien que l’aspect uniforme de la
distribution des galaxies laisse plutoˆt supposer un amas relaxe´.
Sa luminosite´ dans le domaine X de 9.63 1044h−2 erg.s−1 fait de Abell 1835 l’amas
le plus lumineux du catalogue XBACS et donc du pre´sent e´chantillon. Avec leur ana-
lyse de 30 kilosecondes d’observations Chandra de cet amas, Schmidt et al. (2001)
trouve une chute rapide de la tempe´rature du gaz de kT ∼ 12 keV a` 0.5 h−1 Mpc
a` kT ∼ 4 keV dans le cœur de l’amas. Markevitch (2002) a ne´anmoins identifie´
un proble`me dans la re´duction de leurs donne´es et estime plutoˆt la tempe´rature au
centre a` 7.6 keV. Schmidt et al. (2001) trouvent e´galement un cooling flow avec un
taux d’injection de 230+80
−50 M.an−1. L’amas a de plus un aspect re´gulier sur l’image
X rappelant la`-aussi un syste`me relaxe´. De leur e´tude des donne´es XMM, Majerowicz
et al. (2002) trouvent des re´sultats sensiblement identiques, avec une tempe´rature
d’environ 4 keV au centre, qui monte rapidement sur les 200 premiers kiloparsecs
pour atteindre un plateau a` 7.6 keV. L’image XMM motre elle-aussi un objet tre`s
compact et re´gulier.
Les profils de cisaillement mesure´s sur les images V et I de Abell 1835 sont, comme
pour A963V, bruite´s par les chips infe´rieur gauche et infe´rieur droit, ce qui les rend
inutilisables au-dela` de 600 secondes d’arc de distance au centre. Au contraire, le
profil dans le filtre R est propre et re´gulier jusqu’a` environ 1200 secondes d’arc, et
pre´sente meˆme un cisaillement maximal de quasiment 10% a` 100′′ du centre. Malgre´
la faible distance sonde´e par les profils V et I, les mode`les de sphe`re isotherme
ajuste´s sont tous les trois consistants, avec une dispersion de vitesse moyenne de
865±90 km.s−1. Le logiciel McAdam retourne des re´sultats en accord avec ces valeurs
(845± 30 km.s−1), mais ils ne concordent pas avec l’estimation de´duite par Czoske
(2002) qui est quasiment deux fois supe´rieure. Dahle et al. (2002) ajustent quand a`
eux une sphe`re isotherme singulie`re dont la dispersion de vitesse est le´ge`rement plus
eleve´e : 1150+170
−190 km.s
−1. Clowe & Schneider (2002) ont fait une analyse de´taille´e du
cisaillement gravitationnel faible pour Abell 1835 sur des images de 34′×34′ obtenues
avec la came´ra WFI du te´lescope ESO/MPG. Avec un total de 12×900 secondes de pose
dans le filtre R, ils se´lectionnent 15699 galaxies d’arrie`re-plan entre les magnitudes
22 et 25.5. Ils trouvent alors qu’une sphe`re isotherme de dispersion 1233+66
−70 km.s
−1
s’ajuste le mieux au profil de cisaillement qu’ils mesurent entre 760 et 3800 h70
−1
kpc. Il faut noter que eux trouvent plusieurs points de leur profil proche du centre
supe´rieurs a` 10% de cisaillement.
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Si on met de coˆte´ les profils V et I trop bruite´s pour pouvoir estimer correctement
l’exposant de la loi de puissance, le filtre R permet d’ajuster un exposant a` 0.75, re-
lativement proche de la sphe`re isotherme. L’ajustement du mode`le NFW, lui, fournit
un parame`tre de concentration compris entre 1.8 et 2.5, avec toujours une pre´fe´rence
pour la valeur de´termine´e en R (2.5). Le logiciel McAdam n’a d’ailleurs pas converge´
pour le filtre I et sort une valeur de concentration peu cre´dible (0.3) en V. Celle
ajuste´e dans le filtre R reste faible, a` pre`s de 1.7. Le rayon r200 retrouve´ graˆce aux
profils de cisaillement est assez homoge`ne avec pre`s de 1.8 h70
−1 en moyenne. McAdam
retourne la`-encore des valeurs plus faibles, proches de 1.3 h70
−1. Au final la masse
M200 comprise dans r200 est relativement concordante lors de l’ajustement sur les
profils de cisaillement : entre 1030 et 1380.1012M avec des barres d’erreur moyenne
s’e´levant a` 480.1012M. Les valeurs estime´es par McAdam sont elles deux fois plus
faibles du fait des rayons r200 moins importants : autour de 600.10
12M. Le meilleur
mode`le NFW ajuste´ par Schmidt et al. (2001) sur leur profil de tempe´rature X four-
nit une concentration plus e´leve´ a` un niveau de 4.0 pour un rayon r200 (corrige´
pour notre cosmologie) de 1.83 h70
−1 Mpc, conduisant a` une masse M200 projete´e
de 1150.1012 M, en concordance avec les pre´sents re´sultats. Clowe & Schneider
(2002) trouvent de leur coˆte´ un amas un peu moins concentre´ (c = 2.96) mais plus
e´tendu (r200 = 2.21 h70
−1 Mpc). La masse que l’on peut en de´duire est donc plus
conse´quente : 2.1 1015 M.
LensEnt2 n’a pas pu converger a` partir des donne´es trop bruite´es des images
V et I, et donc seule la reconstruction du filtre R est disponible. Il n’en reste pas
moins que l’amas principal est comme a` chaque fois parfaitement de´tecte´. Sa partie
centrale, parfaitement circulaire et atteignant le niveau e´leve´ de 718 h70 M.pc−2,
corrobore les conclusions faites plus haut sur l’aspect et l’e´tat relaxe´ de l’amas. La
distribution des galaxies les plus brillantes de l’amas a` moins de 3 minutes d’arc suit
cette conclusion, avec un aspect compact et quasiment circulaire.
Plusieurs autres surdensite´s sont visibles sur cette reconstruction, mais on ne
peut pas estimer leur re´alite´ en l’absence d’autres reconstructions inde´pendantes.
On peut ne´anmoins mentionner les deux surdensite´s #1 et #2 proches de l’amas a`
4.5 et 5.0 minutes d’arc au Nord-Ouest et a` l’Ouest-Sud-Ouest qui atteignent res-
pectivement 350 et 310 h70 M.pc−2. L’extension lumineuse de l’amas a` ces e´chelles
est e´tendue selon l’axe NO-SE, donc dans l’alignement de la premie`re surdensite´ de
masse. La reconstruction de masse de Dahle et al. (2002) sonde au plus a` 4.5 mi-
nutes d’arc du centre, et on peut noter la pre´sence du meˆme pic, le´ge`rement de´cale´, a`
4.3 minutes d’arc au Nord-Ouest. Deux extensions sont aussi visible vers l’OSO (ou`
LensEnt2 de´tecte une deuxie`me surdensite´) et vers le Sud-Est, comme dans notre
reconstruction. La carte de masse de Clowe & Schneider (2002) a pour sa part un
aspect beaucoup trop lisse pour pouvoir ve´rifier la de´tection de ces surdensite´s chez
eux. On note cependant une forme tre`s circulaire de la distribution de masse de
l’amas sur une e´chelle de 7 minutes d’arc.
La figure 3.24a pre´sente des profils de luminosite´ croissants et re´guliers qui at-
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teignent un net plateau a` partir de 2 me´gaparsecs du centre. Leurs intensite´s sont
toutefois tre`s comparables et ne refle`tent pas les couleurs attendues pour les galaxies
d’un tel amas. En conse´quence les profils de masse sur luminosite´ se chevauchent
donc quasiment et ont un aspect tre`s similaire : depuis 50 h70 M/L a` 100 kilopar-
secs du centre jusqua` 130, 115 et 100 h70 M/L a` 800 kiloparsecs pour les filtres
V, R et I respectivement. Les plateaux observe´s au-dela` sont comme souvent dans
les autres amas le´ge`rement croissant, mais restent consistants avec des profils plats
et donc des croissances de masse et luminosite´ paralle`les.
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Tab. 3.10: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de
loi de puissance (Pow) et NFW, pour les 3 images V, R et I de l’amas A1835. Le nombre entre
parenthe`ses dans la colonne du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
En bas : table des proprie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC
issus de McAdam pour l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles
de A1835. Les donne´es du filtre I sont trop bruite´es pour permettre a` McAdam de converger pour
le mode`le NFW.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
V 806± 72 13.3± 2.4 5.617 (1)
R 880± 89 16.5± 3.3 1.371 (1)
I 906± 112 15.8± 3.9 0.817 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
V 0.46± 0.02 3.25± 0.99 0.791 (2)
R 0.75± 0.09 9.78± 0.35 0.637 (2)
I 0.68± 0.10 7.02± 0.20 0.409 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
V 1.82+0.22
−0.19 1.87
+0.17
−0.21 1378
+439
−415 0.14
+0.23
−0.10 0.367 (2)
R 2.50+0.47
−0.25 1.72
+0.26
−0.24 1026
+533
−397 0.61
+0.27
−0.15 0.585 (2)
I 2.08+0.49
−0.23 1.76
+0.26
−0.29 1108
+607
−493 0.11
+0.14
−0.04 0.531 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
V 824± 29 13.9± 1.0
R 843± 31 15.1± 1.1
I 873± 37 14.6± 1.2
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
V 0.27± 0.13 1.29± 0.13 689± 94 0.00
R 1.69± 0.39 1.34± 0.07 506± 59 0.00+0.03
−0.00
I – – – –
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Fig. 3.22: Profils de cisaillement pour les 3 images V, R et I de l’amas A1835. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.23: Reconstruction LensEnt2 pour le filtres R de l’amas A1835. Le niveau de noir (resp.
blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2). Les
contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 160′′. LensEnt2 n’a pas converge´ pour les filtres V et
I, trop bruite´. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des galaxies du catalogue des brillantes,
avec des contours commenc¸ant a` 7 arcmin−2 et incre´mente´s par pas de 4.
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Fig. 3.24: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 1.41, r200 = 1.76 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en V, R et I pour les galaxies brillantes, pour A1835. La re´gion grise´e indique
l’erreur sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.9 Abell 2218
Abell 2218 est certainement le plus connu des amas de galaxies ou` l’on peut
observer des arcs gravitationnels. Meˆme si une galaxie cD domine l’amas riche en
galaxies, sa distribution bimodale ne fait aucun doute avec l’agencement des arcs et
des galaxies les plus brillantes. La richesse de ses arcs fins et de ses arclets ont fait
de lui un des sujets les plus e´tudie´s mais aussi un des plus expose´ au grand public4.
On peut noter que l’effet de lentille gravitationnelle forte dans cet amas permet
l’e´tude de nombreux champs de la cosmologie : e´tude des proprie´te´s d’une galaxie
e´tendue dont l’image est magnifie´e (Swinbank et al., 2003), contraintes sur la nature
non-collisionnelle de la matie`re noire (Natarajan et al., 2002), sur les parame`tres
cosmologiques a` l’aide d’un jeu d’images multiples Soucail et al. (2004), et de´tection
de galaxies parmis les plus lointaines connues a` un redshift de 5.6 (Ellis et al., 2001),
et dernie`rement a` un redshift de 7 (Kneib et al., 2004).
La premie`re e´tude photome´trique et spectroscopique d’ampleur a e´te´ faite par
Le Borgne et al. (1992) qui ont de´termine´ un de´calage spectral moyen pour l’amas
a` 0.1752 a` partir des redshifts spectroscopiques de 66 de ses membres. La dispersion
de´duite est alors de 1370+160
−120 km.s
−1. L’observation du cœur de l’amas a` l’aide du
HST par Kneib et al. (1996) leur a permis de mode´liser sa distribution de masse par
deux composantes distinctes, l’une centre´e sur la galaxie cD centrale, l’autre sur une
galaxie brillante a` 1.5 minutes d’arc au Sud-Est de la premie`re. L’anne´e suivante,
Girardi et al. (1997b) montraient en re´analysant les redshifts obtenus par Le Borgne
et al. (1992) que l’on pouvait conclure a` l’existence de deux groupes distincts super-
pose´s le long de la ligne de vise´e et aligne´s sur les deux composantes de Kneib et al.
(1996). Boughn et al. (2000) notent la pre´sence d’une lumie`re intergalactique diffuse
observe´e dans le filtre I atteignant 25% de la lumie`re totale de l’amas. Elle est in-
terpre´te´e comme la signature d’e´toiles arrache´es aux galaxies par les effets de mare´e.
Boughn et al. (2000), en constatant que la distribution de cette lumie`re diffuse suit
le mode`le de masse de Kneib et al. (1996), concluent qu’elle trace la matie`re noire
de l’amas.
Abell 2218 est l’amas qui produit les profils de cisaillement les plus e´leve´s de
l’e´chantillon (Fig. 3.25) : ils atteignent pre`s de 17% dans le filtre B a` une distance de
70 secondes d’arc, le centre e´tant positionne´ sur la galaxie cD principale. Le profil du
filtre I est moins intense mais reste re´gulier. Les sphe`res isothermes ajuste´es dans ce
cas ne sont cependant pas particulie`rement massives avec une dispersion de vitesse
d’environ 780 km.s−1 pour les filtres B et R, et un peu moins a` 640 km.s−1 en I. Le
logiciel McAdam trouve des re´sultats tre`s similaires : pre`s de 810 km.s−1 en B et R,
560 en I. Les exposants de la loi de puissance ajuste´e varient entre 0.7 et 1.0, donc
des mode`les proches de la sphe`re isotherme. Meˆme si ces valeurs sont loin de celle
de´duite par Le Borgne et al. (1992) (1370 km.s−1), elles sont plus proches de celle
de Kneib et al. (1996) pour la composante principale de sa reconstruction avec ses
4http ://hubblesite.org/newscenter/newsdesk/archive/releases/2000/07/image/b,
http ://www.cnn.com/2001/TECH/space/10/05/hubble.distant.galaxy/,...
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1070 km.s−1.
Les mode`les NFW ajuste´s donnent des parame`tres de concentration tre`s e´leve´s
pour l’e´chantillon : entre 2.9 et 8.2 sur les profils, et entre 2.1 et 7.5 pour les tirages
MCMC de McAdam. Les rayons r200 ajuste´s e´tant de taille moyenne (environ 1.43
h70
−1 Mpc sur les profils et 1.17 pour McAdam), les masses M200 de´duites sont elles
tre`s faibles : en moyenne 500 1012 M dans le premier cas et encore moins dans le
deuxie`me avec 280 1012 M. Curieusement, meˆme si la forte concentration de cet
amas ne permet pas de reproduire la masse importante attendue, c’est un des rares
a` pre´senter des mode`les NFW ajuste´s dont le rayon d’Einstein de´duit atteint une
valeur conse´quente (5.6 secondes d’arc dans le filtre B). L’hypothe`se de syme´trie
circulaire avec centre de masse unique justifie tre`s certainement une valeur de masse
de l’amas faible pour les mode`les ajuste´s sur les profils de cisaillement.
Les reconstructions de masse LensEnt2 pre´sentent, au moins dans les filtres B et
R, une e´longation pour l’amas principal dans l’axe NO-SE correspondant a` l’aligne-
ment des deux composantes releve´es par Kneib et al. (1996). Cette e´longation est
observe´e sur la carte de densite´ nume´rique de galaxies brillantes (Fig. 3.26) sur une
e´chelle de quasiment 7 minutes d’arc. Les intensite´s des reconstructions LensEnt2
sont relativement e´leve´es en comparaison aux autres reconstructions de l’e´chantillon :
760, 750 et 670 h70 M.pc−2 pour les filtres B, R et I respectivement.
Une surdensite´ du champ (#1) semble consistante dans les 3 reconstructions :
a` la position (-800,+400), au Nord-Ouest de l’amas, elle atteint 392, 227 et 411
h70 M.pc−2 respectivement en B, en R et en I, mais il n’est pas possible de lui asso-
cier une galaxie ou un groupe observable dans son voisinage proche. Une deuxie`me
surdensite´ (#2), a` pre`s de 22 minutes d’arc a` l’Est de l’amas (position (+1300,-250)),
atteint une valeur conse´quente en I (470 h70 M.pc−2), un peu moins en B et R (290
et 228 h70M.pc−2), et ne correspond la` non-plus a` aucune structure visible notable.
Les profils de luminosite´ d’Abell 2218 en B, R et I (Fig. 3.27a) montrent une
croissance quasi-line´aire jusqu’a` environ 1.6 me´gaparsecs ou` une brusque brisure
semble indiquer que l’extension lumineuse de l’amas stoppe net a` cette distance.
L’intensite´ de ces profils corrige´s ne refle`tent cependant pas les couleurs attendues
puisqu’ils sont tre`s similaires. Les profils de masse sur luminosite´ sont remarqua-
blement plats, a` 70 h70 M/L, de`s le centre de l’amas (200 kpc). La croissance
de la masse est donc similaire a` celle de la luminosite´ avant 1.6 me´gaparsecs, et le
rayon viriel e´tant voisin de cette valeur (r200 ∼ 1.4 Mpc), la distribution de masse
s’appauvrit rapidement au-dela` justifiant un profil M/L sans brisure a` ce rayon. Le
profil dans le filtre B a un comportement e´trange justifie´ par un de´ficit en lumino-
site´ au cœur de l’amas qui est ensuite rattrape´ vers 600 kiloparsecs, faisant chuter
se´ve`rement le profil M/LB. Hormis cette anomalie, les conclusions pre´ce´dentes font
d’Abell 2218 un amas pour lequel la masse et la lumie`re sont en nette corre´lation
du proche centre jusqu’a` ses limites externes.
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Tab. 3.11: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de
loi de puissance (Pow) et NFW, pour les 3 images B, R et I de l’amas A2218. Le nombre entre
parenthe`ses dans la colonne du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
En bas : table des proprie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC
issus de McAdam pour l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles
de A2218.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B 771± 106 13.3± 3.6 0.335 (1)
R 788± 92 14.3± 3.3 0.957 (1)
I 639± 116 14.3± 3.3 0.949 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B 1.01± 0.22 13.5± 0.1 0.334 (2)
R 0.82± 0.11 10.2± 0.5 0.596 (2)
I 0.67± 0.14 3.8± 0.4 0.449 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B 8.21+3.32
−2.18 1.32
+0.64
−0.45 367
+852
−263 5.56
+11.0
−3.76 0.226 (2)
R 4.43+0.95
−0.62 1.55
+0.33
−0.31 633
+509
−317 1.38
+1.12
−0.54 0.519 (2)
I 2.89+1.04
−0.48 1.41
+0.34
−0.38 504
+458
−313 0.03
+0.08
−0.02 0.347 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 790± 43 13.9± 1.5
R 830± 34 15.9± 1.3
I 557± 58 6.8± 1.4
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B 7.50± 2.09 1.14± 0.11 243± 58 2.48+4.12
−2.17
R 4.23± 1.04 1.27± 0.09 349± 58 0.30+1.14
−0.29
I 2.05± 0.82 1.11± 0.14 258± 72 0.00
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Fig. 3.25: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A2218. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.26: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A2218. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 160′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 4 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4.
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Fig. 3.27: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 4.52, r200 = 1.40 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en B, R et I pour les galaxies brillantes, pour A2218. La re´gion grise´e indique
l’erreur sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.10 Abell 2219
Abell 2219 est en apparence tre`s similaire a` Abell 2218 : une galaxie cD domine le
centre de l’amas, alors qu’une autre galaxie elliptique brillante, entoure´e d’un groupe
compact de galaxies, peut eˆtre observe´e a` environ 1 minute d’arc au Sud-Est. Ici aussi
de nombreux arcs et arclets sont visibles dont 2 tre`s fins au Nord-Ouest et au Sud-
Est de la cD. La pre´sence de ces deux sous-groupes, mais aussi l’e´longation observe´e
en X comme dans le domaine des ondes radio (Boschin et al., 2004) laisse sugge´rer
un amas non-relaxe´ subissant des fusions de plusieurs structures simultane´ment.
Czoske (2002), a` partir de l’analyse spectroscopique de 90 des membres de l’amas,
lui trouve un de´calage spectral moyen de 0.2244 associe´ a` une dispersion de vitesse
e´leve´e de 1398+108
−64 km.s
−1. Gray et al. (2000), de leur e´tude de la de´ple´tion induite par
l’amas, trouvent que le mode`le de sphe`re isotherme singulie`re le plus vraisemblable
pre´sente une dispersion de vitesse projete´e de 814 km.s−1, soit un rayon d’Einstein
de 13.7 secondes d’arc pour leur catalogue de galaxies lentille´es. L’arc rouge situe´
entre les deux galaxies les plus brillantes de l’amas (mentionne´ plus haut) est a` 13′′
de la cD. En fixant le parame`tre de concentration a` c = 6, Gray et al. (2000) trouvent
aussi que le mode`le NFW le plus vraisemblable a un rayon r200 de 52 secondes d’arc,
soit 0.190 h70
−1 Mpc dans notre cosmologie. La de´couverte des deux principaux arcs
par Smail et al. (1995) leur avait permis d’estimer une dispersion de vitesse de 930
km.s−1. En re´analysant les donne´es d’archives, Boschin et al. (2004) trouvent une
dispersion de vitesse de 1438+109
−86 km.s
−1 a` partir de 113 membres de l’amas, donc
tre`s proche de Czoske (2002), et en de´duisent un rayon viriel (proche de r200) de 3.1
h70
−1 Mpc.
Les profils de cisaillement mesure´s sont re´guliers et similaires dans les 3 filtres
jusqua` environ 1000 secondes d’arc du centre, et leur intensite´ atteint les 10% a` 70′′.
Les dispersions de vitesse des sphe`res isothermes ajuste´es sont homoge`nes et hautes
(760±100 km.s−1 en moyenne) mais n’atteignent pas les valeurs mesure´es par Dahle
et al. (2002) ou Bezecourt et al. (2000) qui obtiennent respectivement 1075± 100 et
1140+210
−220 km.s
−1. McAdam retourne des valeurs de dispersion de vitesse tre`s proches de
celles issues de l’ajustement sur les profils de cisaillement : 790 km.s−1 en moyenne
pour une erreur de 42 km.s−1. Les mode`les en loi de puissance sont tous consistants
dans les filtres pour une pente proche de 0.6.
L’ajustement des mode`les NFW conclue a` des parame`tres de concentration au-
tour de 2.2, ou 1.5 pour McAdam. Les rayons r200 restent dans la moyenne des autres
amas avec pre`s de 1.7 h70
−1 Mpc a` partir des profils de cisaillement, 1.2 pour McAdam.
Les masses M200 associe´es varient alors du simple au double, de´pendant principale-
ment de r200 : pre`s de 400 10
12 M d’apre`s les tirages MCMC du logiciel McAdam,
925 1012 M d’apre`s la premie`re me´thode.
Les reconstructions de masse LensEnt2 de´tectent toutes l’amas principal. Mais
alors qu’il a un aspect tre`s circulaire dans le filtre B pour un maximum a` 530
h70 M.pc−2, il semble plus allonge´ dans la direction ONO-ESE pour les reconstruc-
tions R et I avec des maxima similaires a` 580 h70 M.pc−2. Cette direction corres-
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pond a` l’alignement des deux galaxies principales de l’amas. La carte de masse de
Bezecourt et al. (2000) retrouve d’ailleurs deux pics de masse correspondant a` ces
deux galaxies (distantes de 1 minute d’arc). Cependant la taille d’ICF utilise´e ici ne
permet pas de distinguer 2 surdensite´s si rapproche´es. Dahle et al. (2002) trouvent
eux une distribution visuellement encore plus allonge´e mais suivant une orientation
sensiblement diffe´rente, plutoˆt aligne´e sur l’axe ENE-OSO. L’extension lumineuse
d’Abell 2219 (Fig. 3.29) sur une e´chelle de 6 minutes d’arc a une distribution tre`s
similaire a` celle de la reconstruction de masse dans les filtres R et I, le long cet axe
ENE-OSO.
Une deuxie`me surdensite´ (#1) proche de l’amas, a` la position (+200,+300), soit
a` 6 minutes d’arc au Nord-Est de la galaxie cD, apparaˆıt de manie`re consistante dans
les 3 filtres. Les pics atteignent des valeurs tre`s similaires proches de 280 h70M.pc−2.
Meˆme si l’environnement proche de l’amas pre´sente une surconcentration en galaxies
brillantes e´parses (plus de 7 par minutes d’arc carre´es d’apre`s la figure 3.29), une
surdensite´ d’une dizaine d’objets est positionne´e sur cette de´tection de masse. Alors
qu’elle apparaˆıt a` peine au-dessus du fond dans le filtre R, une troisie`me struture
(#2), a` 18 minutes d’arc au Sud-Est de Abell 2219, est tre`s bien de´tecte´e en bord
de champ dans les filtres B et I : pre`s de 340 et 450 h70 M.pc−2 respectivement.
Pourtant aucune galaxie ou groupe de galaxies n’est observable au voisinage de cette
de´tection de masse.
Abell 2219 a des profils de luminosite´ eux aussi tre`s similaires a` ceux de A2218 :
ils pre´sentent une croissance continue et uniforme, quasi-line´aire, depuis le centre
(200 kpc) jusqu’a` un rayon de 2.5 me´gaparsecs sensiblement supe´rieur au rayon
viriel moyen ajuste´ ici (r200 ∼ 1.65 Mpc). Au-dela` les plateaux parfaitement plats
laissent sugge´rer une correction ade´quate de la contribution des galaxies de champ.
La croissance line´aire de la luminosite´ avec la distance engendre des profils de
masse sur luminosite´ « oscillants » (Fig. 3.30b) : de 200 a` 1000 kiloparsecs les rap-
ports M/L passent de 70 (resp. 80) a` 100 h70 M/L (resp. 130) dans le filtre R
(resp. I). Mais alors que le profil de masse s’infle´chit progressivement la lumino-
site´ continue de croˆıtre au meˆme rythme, et donc les rapports M/L retombent a`
2 me´gaparsecs quasiment a` leurs niveaux de de´part. L’arreˆt de la croissance de la
luminosite´ au-dela` relance le´ge`rement l’augmentation des profils de masse sur lu-
minosite´. Toutefois, les barres d’erreur sont suffisamment grandes pour que le com-
portement de ces profils restent consistants avec une valeur constante au-dela` des
1000 kiloparsecs. Contrairement a` de nombreux autres amas, Abell 2219 pre´sente
un plafonnement du rapport M/L plus loin du centre (1 Mpc donc), ce qui laisse
penser a` une physique encore jeune des processus en cours au sein de l’amas.
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Tab. 3.12: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de
loi de puissance (Pow) et NFW, pour les 3 images B, R et I de l’amas A2219. Le nombre entre
parenthe`ses dans la colonne du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
En bas : table des proprie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC
issus de McAdam pour l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles
de A2219.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B 747± 112 11.8± 3.6 1.159 (1)
R 790± 84 13.6± 2.9 1.911 (1)
I 750± 108 11.3± 3.2 1.940 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B 0.63± 0.07 4.61± 0.99 0.257 (2)
R 0.65± 0.06 6.23± 0.90 0.339 (2)
I 0.60± 0.06 4.05± 0.95 0.705 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B 2.06+0.50
−0.35 1.61
+0.31
−0.33 846
+586
−428 0.05
+0.11
−0.04 0.349 (2)
R 2.35+0.39
−0.27 1.71
+0.24
−0.24 988
+476
−381 0.22
+0.23
−0.12 0.422 (2)
I 2.08+0.41
−0.36 1.67
+0.30
−0.30 940
+575
−429 0.05
+0.16
−0.05 0.395 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 783± 46 12.8± 1.5
R 824± 33 14.4± 1.1
I 764± 48 11.7± 1.4
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B 1.41± 0.62 1.20± 0.13 363± 70 0.00
R 1.48± 0.41 1.30± 0.09 463± 62 0.00
I 1.68± 0.72 1.21± 0.13 368± 73 0.00
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Fig. 3.28: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A2219. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.29: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A2219. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 160′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 7 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4.
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Fig. 3.30: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 2.11, r200 = 1.65 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en R et I pour les galaxies brillantes, pour A2219. La re´gion grise´e indique
l’erreur sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.2.11 Abell 2390
Abell 2390 est un amas de galaxies domine´ par une galaxie cD en son centre.
Plusieurs arcs gravitationnels peuvent y eˆtre observe´s. Un chapelet de galaxies lu-
mineuses s’e´tend a` partir du centre vers le Nord-Ouest. Les arcs dans cette direction
sont droits, ce qui pourrait laisser pre´sager d’une extension de la masse globale le
long de ces galaxies. De nombreuses galaxies de luminosite´ interme´diaire peuvent
eˆtre observe´es a` 3 minutes d’arc a` l’Est de l’amas. Les redshifts de 225 galaxies
ont e´te´ mesure´s par Le Borgne et al. (1991) et Yee et al. (1996), correspondant a`
une dispersion de vitesse corrige´e encore e´leve´e de 1686+223
−161 km.s
−1 (Struble & Rood,
1999). Borgani et al. (1999), a` partir de leur propres observations (CNOC5) re´visent
cette meˆme dispersion a` 1262+89
−68 km.s
−1. L’e´tude des observations dans le domaine
X (donne´es du te´lescope Chandra) par Allen et al. (2001) re´ve`le une e´longation de
l’e´mission X suivant un axe NO-SE correspondant a` la contrepartie optique signale´e
plus haut.
Les profils de cisaillement, pre´sente´s sur la figure 3.31 semblent bruite´s meˆme
s’ils atteignent, dans les filtres R et I, jusqu’a` 12% d’intensite´ a` proximite´ du centre.
L’ajustement de sphe`res isothermes a` ces profils ou par le logiciel McAdam ne permet
pas de retrouver les dispersions de vitesse e´leve´es mesure´es par les autres auteurs :
les valeurs sont ici comprises entre 670 et 770 km.s−1 « seulement », en bon accord
entre les deux me´thodes. Le principal arc gravitationnel observable dans ce syste`me
est situe´ a` 38 secondes d’arc du noyau de la galaxie cD alors que les dispersions de
vitesses de´duites ici correspondent a` un rayon d’Einstein d’une dizaine de secondes
d’arc seulement. Les exposants fournis par l’ajustement d’une loi de puissance sont
dans la gamme interme´diaire pour le pre´sent e´chantillon : entre 0.5 et 0.8 suivant le
filtre, donc un profil notablement plus plat que la sphe`re isotherme singulie`re.
Les mode`les NFW ajuste´s sont plutoˆt en de´saccord d’un filtre a` l’autre : une
concentration entre 1.6 et 4.2, pour un rayon r200 entre 1.1 et 1.8 h70
−1 Mpc. La
masse M200 ainsi de´duite, a` la vue de tous les couples de valeurs de la table 3.13,
prend une large gamme de valeurs entre 260 et 1090 1012 M. L’e´tude X de Al-
len et al. (2001) leur permet d’ajuster un mode`le NFW de concentration 3.3 et de
rayon r200 1.86 h70
−1 Mpc, conduisant a` une dispersion de vitesse e´quivalente de 1250
km.s−1.
Les reconstructions de masse produites par LensEnt2 pre´sentent toutes l’e´longa-
tion NO-SE dans l’alignement des galaxies de l’amas. Contrairement a` d’autres amas
de cet e´chantillon, les contours de masse d’Abell 2390 ne sont pas re´guliers et circu-
laires, ce qui conduit a` penser a` un e´tat non-relaxe´ de l’amas qui pourrait justifier
les de´saccords entre les diffe´rentes me´thodes. Les contours a` 200 h70 M.pc−2 des
reconstructions dans les filtres R et I semblent pre´senter une extension de l’amas en
direction de l’Ouest et du Sud, avec des pics a` 5 minutes d’arc du centre. La distribu-
tion des galaxies les plus brillantes de l’amas (Fig. 3.32) confortent ces conclusions
5Canadian Network for Observational Cosmology (http ://www.astro.utoronto.ca/∼cnoc/)
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avec une distribution largement e´tendue, sur pre`s de 7 minutes d’arc, dans l’axe
ONO-ESE.
Quelques autres de´tections consistantes apparaissent sur l’ensemble du champ
dans plusieurs filtres simultane´ment, notamment a` 10 minutes d’arc a` l’Ouest (#1)
ou` une structure apparaˆıt nettement en B (400 h70 M.pc−2), et un peu moins en
R (250 h70 M.pc−2) et en I (255 h70 M.pc−2). Elle semble correle´e avec une sur-
densite´ en galaxies brillantes bien qu’aucun groupe ne se de´tache clairement. Une
autre de´tection (#2) est visible au Nord-Est, a` la position (+1000,+700), et est
visible dans les 3 filtres B, R et I avec un pic proche atteignant 330, 310 et 280
h70 M.pc−2 respectivement. A cette position on peut observer un groupe d’une di-
zaine de galaxies e´parses, dans un cercle de 1 minute d’arc de diame`tre, appartenant
au catalogue des brillantes mais de faible magnitude (20 ou plus dans le filtre R).
La figure 3.33a pre´sente les profils de luminosite´ d’Abell 2390 dans les filtres B,
R et I. Ils ont tous les trois un aspect tre`s similaire avec une croissance continue
jusqu’a` une distance e´leve´e (environ 2 rayons viriel, soit 3 me´gaparsecs), puis un net
applatissement.
Les profils de masse sur luminosite´ de´duits ont une allure semblable avec dans un
premier temps un rapport faible vers le centre de l’amas : 110, 70 et 70 h70 M/L
dans les filtres B, R et I respectivement a` 100 kiloparsecs du centre, puis une monte´e
rapide pour atteindre un plateau a` partir de 400 kiloparsecs a` des niveaux de 220,
130 et 130 h70 M/L respectivement. Au-dela`, les profils, bien que le´ge`rement
descendants, sont consistants avec des rapports M/L constants : la croissance de la
masse et de la luminosite´ sont paralle`les dans les re´gions externes de l’amas.
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Tab. 3.13: En haut : table des meilleurs ajustements des mode`les de sphe`re isotherme (SIS), de
loi de puissance (Pow) et NFW, pour les 3 images B, R et I de l’amas A2390. Le nombre entre
parenthe`ses dans la colonne du χ2 indique le nombre de degre´s de liberte´ pour le mode`le conside´re´.
(*) Le code n’a pas converge´ pour estimer les erreurs sur NFW pour le filtre B. En bas : table
des proprie´te´s (moyennes et dispersions autour de la moyenne) des tirages MCMC issus de McAdam
pour l’ajustement des mode`les de SIS et NFW aux de´formations des galaxies faibles de A2390.
Les donne´es du filtre B sont trop bruite´es pour permettre a` McAdam de converger pour le mode`le
NFW.
Profils de cisaillement
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′) χ2
B 671± 222 9.2± 6.1 1.133 (1)
R 774± 92 12.5± 3.0 2.270 (1)
I 730± 109 10.7± 3.2 0.928 (1)
Pow q θE(
′′) χ2
B 0.51± 0.10 1.85± 1.51 0.716 (2)
R 0.60± 0.06 4.63± 0.73 0.578 (2)
I 0.77± 0.14 6.62± 0.30 0.577 (2)
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′) χ2
B(∗) 1.64 1.58 814 0.01 0.608 (2)
R 1.79+0.63
−0.03 1.75
+0.26
−0.33 1088
+461
−515 0.04
+0.21
−0.02 0.836 (2)
I 2.95+0.90
−0.36 1.48
+0.32
−0.33 623
+496
−341 0.24
+0.19
−0.06 0.504 (2)
McAdam
SIS σ1D (km s
−1) θE(
′′)
B 680± 103 9.5± 2.8
R 763± 38 12.2± 1.2
I 764± 42 11.7± 1.3
NFW c r200 (h70
−1 Mpc) M200 (10
12 M) θE(′′)
B – – – –
R 1.62± 0.62 1.21± 0.11 368± 63 0.00
I 4.17± 1.99 1.13± 0.13 264± 67 0.27+2.37
−0.27
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Fig. 3.31: Profils de cisaillement pour les 3 images B, R et I de l’amas A2390. Une se´rie de points
de´correle´s avec ses barres d’erreur est indique´e pour le profil R. La largeur de couronne utilise´e
ici est de 768 pixels (158′′). Les traits verticaux de´limitent les re´gions respectives conserve´es pour
l’ajustement des mode`les.
Fig. 3.32: Reconstructions LensEnt2 pour les filtres B, R et I de l’amas A2390. Le niveau de noir
(resp. blanc) est au 3/4 du maximum de la reconstruction conside´re´e (resp. a` 200 h70 M.pc−2).
Les contours sont espace´s de 150 h70 M.pc−2 en commenc¸ant a` 250 h70 M.pc−2. Le mode`le de
masse utilise´ ici est gaussien avec une ICF de 160′′. En bas a` droite : carte de densite´ nume´rique des
galaxies du catalogue des brillantes, avec des contours commenc¸ant a` 6 arcmin−2 et incre´mente´s
par pas de 4.
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Fig. 3.33: En haut : profil de masse pour le mode`le NFW ajuste´ sur le profil de cisaillement calcule´
sur le catalogue combine´ de galaxies faibles (c = 2.17, r200 = 1.52 Mpc), et profils de luminosite´
(corrige´s du fond) en B, R et I pour les galaxies brillantes, pour A2390. La re´gion grise´e indique
l’erreur sur le profil de masse NFW. En bas : profils de masse sur luminosite´ associe´s.
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3.3 L’e´chantillon dans son ensemble
L’e´tude individuelle de chaque amas dans la section pre´ce´dente (§3.2) a mis au
jour une large de gamme de comportements et d’e´tats diffe´rents pour ces amas
pourtant choisis pour leur similitude en terme de distance (redshift voisin de 0.2) et
de luminosite´ dans le domaine X (LX ≥ 8× 1044 erg.s−1).
D’apre`s les aspects des seuls profils de cisaillement, on peut diviser l’e´chantillon
en trois grandes classes d’amas. La premie`re regroupe les amas dont le cisaillement
induit est le plus intense (10% ou plus a` 1 minute d’arc du centre). Elle regroupe
sans surprise des amas connus et largement e´tudie´s pour leurs nombreux arcs et
effets de lentille forte au centre. Il s’agit de A1689, A1835, A2218 et A2219. Leur
profil de cisaillement est a` la fois intense et re´gulier. La deuxie`me classe regroupe
des amas dont le cisaillement est quasiment aussi intense (autour de 6 a` 8% pre`s du
centre) mais dont le profil de cisaillement n’est plus monotone. Il reste cependant
largement positif te´moignant de la de´tection ave´re´e du signal. On peut inte´grer dans
cette cate´gorie A383, A963, A2390. Enfin la dernie`re classe regroupe A68, A209,
A267, A1763, et inclue donc les 3 amas de l’e´chantillon pour lesquels aucun arc
gravitationnel n’est observe´ (seul A68 en pre´sente). Ces amas ont des profils de
cisaillement beaucoup moins re´gulier, avec des intensite´s faibles meˆme au centre
(moins de 6%) et parfois des valeurs ne´gatives6 a` rayon interme´diaire, refle´tant un
rapport signal sur bruit plus faible. Ces trois cate´gories pourraient donc globalement
refle´ter l’e´tat virialise´ ou non des amas. En effet on s’attend a` ce qu’un amas non-
relaxe´ soit riche en sous-structures, ce qui pourrait justifier l’allure tre`s bruite´e des
profils de cisaillement de certains.
De meˆme les reconstructions LensEnt2 pre´sentent un de´grade´ de formes pour la
surdensite´ principale, parfois circulaire, d’autres fois e´tire´e ou divise´e, mais suivant
toujours de fac¸on remarquable la distribution lumineuse de l’amas. La logique de
la relaxation de l’amas mentionne´e plus haut a` la vue des aspects des profils de
cisaillement est globalement respecte´e. On peut ainsi remarquer une tendance liant
l’e´longation ou la pre´sence de sous-structures dans les reconstructions de masse de
LensEnt2 a` l’aspect irre´gulier des profils de cisaillement. On peut citer sans conteste
Abell 1689 dont le profil de cisaillement est intense et re´gulier dans les trois filtres,
et dont la reconstruction de masse est parfaitement circulaire. A l’oppose´, un amas
comme Abell 209 pre´sente distribution lumineuse, une structure dans le domaine X,
et une distribution de masse mesure´e par LensEnt2 toutes les trois tre`s allonge´es et
en parfait accord. On note meˆme des e´vidences pour une ou plusieurs sous-structures.
Le profil de cisaillement mesure´ est alors parmi les plus faibles et les plus irre´guliers
de l’ensemble de l’e´chantillon. D’un autre coˆte´, Abell 2218, dont la structure bi-
modale est aujourd’hui largement connue, a pourtant un profil de cisaillement tre`s
re´gulier et de loin le plus intense de l’e´chantillon. Mais il faut rester prudent : l’effet
de lentille gravitationnelle faible n’est pas sensible aux structures petites (peu mas-
sives) et rapproche´es. Les profils de cisaillement contraignent notamment tre`s mal
6Le cisaillement tel qu’il est mesure´ ici est the´oriquement toujours strictement positif dans
l’hypothe`se d’un profil de masse de´croissant.
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les rayons de cœur dans les mode`les, tout simplement par le manque de statistique :
la ne´cessite´ d’utiliser un nombre conse´quent de galaxies d’arrie`re-plan pour extraire
le signal de cisaillement limite la re´solution spatiale. La remarque est la meˆme pour
les reconstructions de masse dont l’e´chelle caracte´ristique (ICF de 3 minutes d’arc)
lisse les petites structures e´ventuelles.
Les reconstructions LensEnt2 ont aussi permis de mesurer un grand nombre
de candidats-amas en comple´ment des amas pour lesquels les observations ont e´te´
mene´es. Hormis les structures vraisemblablement lie´es aux composantes centrales,
ce sont ainsi 22 de´tections dues au cisaillement gravitationnel qui sont recense´es
sur l’ensemble des 11 champs (pour un total de 2.8 degre´s carre´s). Les e´tudes sur
le nombre d’amas attendus et de´tectables sont nombreuses, et dans l’une des plus
re´centes Hamana et al. (2004) estiment que l’on peut s’attendre a` de´tecter 3.7 struc-
tures par degre´ carre´ (soit plus de 10 dans 2.8 deg2) avec un rapport signal sur
bruit supe´rieur a` 4 si on dispose d’environ 30 galaxies d’arrie`re-plan par minutes
d’arc carre´e. Le nombre de de´tections candidates ici est deux fois plus grand dans
la mesure ou` la tole´rance sur le rapport signal sur bruit est moins restrictive, et ou`
le crite`re de validation d’une de´tection re´side plutoˆt dans sa pre´sence sur plusieurs
filtres (persistance sur plusieurs re´alisations inde´pendantes du bruit).
Les profils du rapport de masse sur luminosite´ produits ici sont une nouveaute´
dans le contexte des amas de galaxies. Seule la technique de lentille gravitation-
nelle faible permet de sonder des rayons atteignant le rayon viriel de l’amas et
au-dela`. Les profils de M/L pre´sente´s dans cette the`se ont le de´faut de cumuler les
erreurs (inhe´rentes a` la technique de lentille gravitationnelle faible, et celles lie´es a` la
me´thodologie utilise´e ici) de l’ensemble de la chaˆıne de traitement. On peut de´gager
un comportement commun a` l’ensemble des amas de l’e´chantillon. Le rapport M/L
part du cœur de l’amas syste´matiquement d’une valeur relativement faible (environ
50 h70 M/L a` 1 minute d’arc de l’amas). Alors que le profil de luminosite´ semble
souvent marquer un fle´chissement en atteignant un rayon voisin du rayon viriel (es-
time´ par le seul effet de lentille gravitationnelle), le profil de masse sur luminosite´
atteint un plafond beaucoup plus toˆt, a` environ 500 kiloparsecs du centre, soit au
premier tiers du rayon viriel en moyenne. Au-dela`, jusqu’aux limites de mesures (2
a` 3 me´gaparsecs), le profil semble plat aux erreurs pre`s. Aucun changement de com-
portement n’est notable au voisinage du rayon viriel, et l’e´volution de la masse suit
donc celle de la lumie`re sur ces e´chelles.
La table 3.14 re´sume les mesures moyennes des principaux estimateurs (disper-
sion de vitesse et masse pour la normalisation, r200 pour l’e´chelle caracte´ristique)
de la distribution de masse pour les 11 amas de l’e´chantillon. Pour comparaison les
mesures obtenues par d’autres me´thodes ou d’autres auteurs sont aussi indique´es.
Les deux premie`res colonnes re´sument les valeurs moyennes des dispersions de
vitesse pour le mode`le de sphe`re isotherme singulie`re, mesure´es par l’ajustement du
mode`le sur les profils de cisaillement et par le logiciel McAdam. Alors que ce der-
nier utilise une approche de maximum de vraisemblance a` partir de l’ensemble des
galaxies suppose´es lentille´es, l’ajustement utilise les profils pour lesquelles l’informa-
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Tab. 3.14: Tableau re´capitulatif des ajustements sur les profils de cisaillement, et comparaison
aux autres me´thodes et/ou a` d’autres e´tudes. Les dispersions de vitesse sont exprime´es en km.s−1,
les rayons r200 en h70
−1 Mpc, et les masses incluses en 1012M. L’indice autres signale les re´sultats
d’autres e´tudes. (∗) : σLOS pour A68 n’est pas fiable car estime´e a` partir de 11 membres seulement.
Amas σ σMcAdam σLOS σautres r200 r200,autres M200 M200,autres
A68 660 611 808∗,1 16506 1.34 – 513 –
A209 652 636 13942 6806 1.59 2.542 838 32102
2.3013 115013
A267 653 572 11251 10506 1.38 – 536 –
A383 596 531 11671 – 1.28 – 426 –
A963 605 588 14121 10706 1.22 – 339 –
A1689 952 840 19761 10287 1.90 1213
9928 1.638 7008
9189 1.879
A1763 744 740 15281 13006 1.72 – 1064 –
A1835 864 847 15491 11506 1.80 1170
123310 2.2110
1.8314 115014
A2218 733 726 13703 – 1.43 – 501 –
A2219 762 790 13981 11406 1.70 925 –
81411 0.1911
93012
3.1015
A2390 725 736 16864 – 1.60 – 842 –
12605
1 : d’apre`s Czoske (2002) (redshifts spectroscopiques).
2 : d’apre`s Mercurio et al. (2003a) (redshifts spectroscopiques).
3 : d’apre`s Le Borgne et al. (1992) (redshifts spectroscopiques).
4 : d’apre`s Struble & Rood (1999) (redshifts spectroscopiques).
5 : d’apre`s Borgani et al. (1999) (redshifts spectroscopiques).
6 : d’apre`s Dahle et al. (2002) (weak lensing).
7 : d’apre`s Clowe & Schneider (2001) (weak lensing).
8 : d’apre`s King et al. (2002) (weak lensing).
9 : d’apre`s Andersson & Madejski (2004) (X).
10 : d’apre`s Clowe & Schneider (2002) (weak lensing).
11 : d’apre`s Gray et al. (2000) (de´ple´tion).
12 : d’apre`s Smail et al. (1995) (strong lensing).
13 : d’apre`s Marty et al. (2003) (X).
14 : d’apre`s Schmidt et al. (2001) (X).
15 : d’apre`s Boschin et al. (2004) (redshifts spectroscopiques).
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tion sur le cisaillement a de´ja` e´te´ extraite. Les donne´es sont donc rigoureusement les
meˆmes, mais pas leur exploitation.
La figure 3.34a permet de comparer les mesures entre les deux me´thodes. L’ac-
cord s’ave`re excellent : aux barres d’erreur pre`s (typiquement de 50 et 100 km.s−1
pour l’ajustement sur profil et McAdam respectivement), l’ensemble des mesures
concordent. La meilleure relation ajuste´e sur les points de la figure par re´gression
line´aire est ainsi y = 0.96x. On peut donc affirmer que la me´thodologie, pre´sente´e
au chapitre 2 et applique´e pour e´tudier cet e´chantillon, ne pre´sente pas de biais
inhe´rents : avec les meˆme donne´es McAdam et l’ajustement sur les profils produisent
des re´sultats similaires.
La troisie`me colonne de la table 3.14 fournit les mesures de dispersions de vitesse
sur la ligne de vise´e (σLOS) mesure´es par d’autres auteurs (principalement Czoske,
2002) a` partir des redshifts spectroscopiques des membres de l’amas. La mesure est
dans ce cas comple`tement inde´pendante des valeurs estime´es a` partir des mesures
du cisaillement gravitationnel. On s’attend, dans le cas d’une syme´trie circulaire et
pour des galaxies distribue´es uniforme´ment, a` observer la relation σ =
√
3 σLOS. Le
de´saccord en terme de normalisation provient tre`s certainement de l’e´tat dynamique
des amas. Girardi et al. (1997b) observent par exemple pour A1689 et A2218 une su-
perposition sur la ligne de vise´e de plusieurs sous-groupes distincts, faisant de σLOS
un estimateur biaise´ de la masse dans certains cas. On peut toutefois noter un bon
accord en terme de proportionnalite´ : le meilleur ajustement donne σLOS = 1.94σ.
Le tableau 3.14 pre´sente aussi les dispersions de vitesse des galaxies mesure´es
par d’autres auteurs en utilisant diverses me´thodes (colonne σautres), comme l’e´tude
de lentille faible de Dahle et al. (2002), celle sur la distribution de l’e´mission dans le
domaine pour A1689 (Andersson & Madejski, 2004), ou la mesure de la de´ple´tion7
pour A2219.
La figure 3.35 compare les mesures obtenues par ajustement du mode`le de sphe`re
isotherme a` ceux de Dahle et al. (2002) selon la meˆme me´thode. L’accord est limite´,
meˆme a` la vue des barres d’erreur, au seul amas A209 (sur les 7 amas en commun
entre les deux e´tudes). La mesure de Dahle et al. (2002) pour A68 est largement
discordante (1650 contre 660 km.s−1) alors que la dispersion de vitesse sur la ligne de
vise´e, bien que mesure´e a` partir de 11 galaxies, est la plus basse de tout l’e´chantillon
(808 km.s−1). Pour les cinq autres amas (A267, A963, A1763, A1835, A2219), les
de´saccords avoisinent 400 km.s−1(environ 60%), mais il est difficile d’interpre´ter un
tel de´saccord dans la mesure ou` Dahle et al. (2002) ne pre´cisent pas leur me´thode de
mesure du cisaillement et ne pre´sentent qu’un tableau8 re´capitulatif des dispersions
de vitesses des meilleurs ajustements. On peut toutefois noter que leurs instruments
d’observation ont des champs sondant des re´gions beaucoup moins e´loigne´es du
centre de l’amas : la came´ra ALFOSC sur le Nordic Optical Telescope est
e´quipe´e d’un capteur de 20482 pour une taille de pixel 0.189′′ (soit un champ de
7Modification de la densite´ de galaxies d’arrie`re-plan duˆ a` l’effet de zoom jumele´ au biais d’am-
plification de la lentille.
8
« SIS model fit to radial shear profile ».
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Fig. 3.34: En haut : comparaison des dispersions de vitesse moyennes mesure´es par ajustement
d’un mode`le de SIS sur les profils de cisaillement (en abscisse) et par MCMC en utilisant McAdam
(en ordonne´e). En bas : meˆme comparaison mais avec les dispersions de vitesse sur la ligne de vise´e
(σLOS) estime´es via les redshifts spectroscopiques des membres. La mesure de σLOS pour A68 n’est
pas fiable car estime´e a` partir de 11 membres seulement. La droite σLOS = 1.94 σ repre´sente le
meilleur ajustement aux donne´es, A68 exclu.
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Fig. 3.35: Comparaison des dispersions de vitesse moyennes mesure´es par ajustement d’un mode`le
de SIS sur les profils de cisaillement et mesure´es par Dahle et al. (2002) selon la meˆme me´thode.
La droite y = 1.61 x repre´sente le meilleur ajustement aux donne´es.
6.5′ × 6.5′), la came´ra (Tektronic CCD) sur le 2.24m University of Hawaii
Telescope est un capteur de meˆme taille mais de taille de pixel plus grande (0.22′′)
couvrant un champ le´ge`rement plus e´tendu de 7.5′×7.5′, et la came´ra UH8K, qui a
une taille plus grande (40962) mais une re´solution effective moindre (0.275′′), couvre
un champ de 20′× 20′. En comparaison aux caracte´ristiques de la came´ra CFH12k
(12288 × 8192 pixels, 0.205′′/pixel, champ de 44′ × 28′), Dahle et al. (2002) ne
sondent pas les re´gions exte´rieures des amas. Il est inte´ressant de noter que l’amas
ou` le de´saccord est le plus grand (A68) a e´te´ observe´ au 2.24m UHT, alors que
les amas observe´s sur la UH8k et communs aux deux e´chantillons (A209, A267 et
A963) sont ceux pour lesquelles ils trouvent les dispersions de vitesse les plus basses,
donc en meilleur accord avec les re´sultats de cette the`se.
Seules quelques autres e´tudes peuvent eˆtre compare´es aux re´sultats pre´sente´s
dans cette section. Pour Abell 1689 on observe par exemple un bon accord avec les
e´tudes de lentille en re´gime faible de Clowe & Schneider (2001) ou King et al. (2002),
et avec l’e´tude de Andersson & Madejski (2004) de l’e´mission dans le domaine X.
L’accord est aussi bon avec l’e´tude de de´ple´tion sur l’amas Abell 2219, et le re´gime
fort pour cet amas (Smail et al., 1995) re´ve`le une composante principale un peu plus
massive. Le de´saccord est enfin plus marque´ pour Abell 1835 ou` l’e´tude de lentille
faible de Clowe & Schneider (2002) conduit a` une dispersion de vitesse de pre`s de
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40% plus e´leve´e.
Les rayons viriels (r200, tableau 3.14) sont plus ou moins en bon accord suivant
les meˆmes conclusions : l’accord est bon pour A1689 alors que les valeurs de r200
pour les autres amas sont souvent infe´rieures a` celles issues d’autres me´thodes. On
peut quand meˆme noter la similitude entre les mesures faites dans cette the`se sur le
rayon viriel et la masse incluse pour A1835 avec l’e´tude X de Schmidt et al. (2001).
Par contre ce meˆme rayon estime´ par l’e´tude de de´ple´tion de Gray et al. (2000)
est manifestement sous-e´value´ alors qu’il est sure´value´ par Boschin et al. (2004) en
utilisant uniquement l’information sur le redshift des membres.
A la vue de ces comparaisons il est difficile d’apporter une conclusion critique
sur les travaux pre´sente´s ici. Le bon accord entre les deux principales me´thodes
applique´es, approchant le proble`me de manie`re diffe´rente, tend a` montrer qu’elles
ne pre´sentent a` priori pas de biais inhe´rents.
Mais la diffe´rence notable avec les re´sultats de Dahle et al. (2002) soule`vent les
difficulte´s e´mergeant en amont de la mesure du cisaillement, lors de la mesure de la
forme des galaxies et la prise en compte de la PSF. D’un coˆte´ le logiciel Im2shape
a e´te´ valide´ par un travail ante´rieur et semble un outil robuste pour estimer, par
maximum de vraisemblance, la forme de la galaxie avant convolution par la PSF.
De l’autre, Dahle et al. (2002) adoptent l’approche tensorielle (expose´e par Kaiser,
2000) distribue´e dans le logiciel IMCAT et souvent utilise´e dans ce contexte.
La comparaison des re´sultats obtenus par les autres auteurs ne met pas re´ellement
a` jour de conclusion notable sur la validite´ des re´sultats. L’accord peut eˆtre tre`s
bon meˆme avec plusieurs techniques inde´pendantes, mais pour d’autres amas ces
meˆmes techniques n’aboutisssent pas aux meˆmes re´sultats. La conclusion est donc
tre`s certainement a` chercher du coˆte´ de la nature meˆme des objets d’e´tude. Les
amas de galaxies sont des entite´s complexes dont la formation dans le passe´ et l’e´tat
physique actuel ne peuvent eˆtre ge´ne´ralise´s. L’e´tude de cet e´chantillon de 11 amas
a ainsi mis au jour des amas plus ou moins massifs, et relaxe´s ou non, sans pouvoir
corre´ler ces deux e´tats. La se´lection des amas suivant leur distance (z ∼ 0.2) ne
permet donc pas d’obtenir des entite´s comparables. L’aˆge ou l’histoire de l’e´volution
des structures notamment est manifestement variable puisqu’elles pre´sentent une
large gamme d’e´tats de relaxation. De meˆme le contexte de leur formation, aux
nœuds de la toile cosmique, doit eˆtre sensiblement diffe´rent pour conduire la` aussi a`
cette gamme de masses.
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3.4 Conclusion
Le deuxie`me enjeu de cette the`se, apre`s la mise au point d’une chaˆıne de traite-
ment automatise´e, consistait a` tenter de produire pour chaque amas les caracte´risti-
ques physiques de leur masse et de leur distribution. La chaˆıne de traitement a ainsi
permis de produire une grande quantite´ de donne´es et d’informations qu’il a fallu
de´crypter pour pouvoir espe´rer comprendre la physique des amas. La conclusion
est au final sans appel : les 11 amas e´tudie´s de l’e´chantillon pre´sentent une large
varie´te´ d’e´tats dynamiques et de masses sans que l’on puisse re´ellement de´duire une
proprie´te´ ge´ne´rale des amas. Depuis Abell 1689 massif et parfaitement circulaire,
clairement relaxe´, a` un amas comme Abell 209, massif mais notablement allonge´,
ou enfin Abell 267, peu massif et pre´sentant quelques sous-structures, c’est tout un
e´ventail de configurations qui est observe´.
Les techniques de reconstruction de la masse et de sa distribution, de manie`re di-
recte (cartes de masses) ou indirecte (en utilisant les profils de cisaillement), souffrent
encore d’erreurs syste´matiques lie´es a` la faiblesse du phe´nome`ne. Les e´tudes des
diffe´rents auteurs sont encore trop largement discordantes mais les incertitudes sont
grandes. L’ame´lioration des techniques d’observations (plus d’objets en qualite´ et
en quantite´) et de re´duction des donne´es (proble`me de la PSF) devraient toutefois
permettre de les re´duire.
Il reste cependant a` comprendre le de´saccord commune´ment admis entre les
diffe´rentes techniques inde´pendantes ayant acce`s a` la masse. La tendance ge´ne´rale
montre qu’il y a un globalement un bon accord entre l’effet de lentille gravitation-
nelle faible, le domaine X et la de´termination optique de la masse sur des e´chelles de
l’ordre du rayon de cœur observe´ en X. A contrario les re´gions centrales de certains
amas, tre`s bien contraintes par l’effet de lentille gravitationnelle forte, semblent eˆtre
sous-estime´es par les e´tudes X comme celles de lentille en champ faible. Il apparaˆıt
que certaines hypothe`ses simples et convenables a` grande e´chelle de´crivent mal ces
re´gions. Sur des petites e´chelles, les amas apparaissent comme des syste`mes com-
plexes pre´sentant une large gamme de composantes en interaction (galaxies, gaz
chaud e´mettant en X, matie`re noire). D’apre`s les e´tudes optiques et X (Girardi
et al., 1997a; Jones & Forman, 1999), une large fraction d’entre eux (de 30 a` 40%)
contiennent des sous-structures, laissant sugge´rer un e´tat dynamique non-relaxe´. Le
de´saccord est aussi notable pour les amas ne pre´sentant pas de cooling-flows (Allen,
1998; Wu, 2000).
La pre´sente e´tude montre que l’effet de lentille gravitationnelle faible apporte
inde´niablement des contraintes inte´ressantes sur la distribution de masse individuelle
des amas de galaxies. Pour pouvoir re´aliser une statistique d’ensemble sur leurs
caracte´ristiques physiques, il s’ave`re par contre ne´cessaire d’utiliser un plus grand
nombre d’amas, issus d’un releve´ d’imagerie grand champ similaire a` celui e´tudie´.
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Les amas de galaxies constituent une des entite´s astrophysiques parmi les plus
e´tudie´es. Ces grandes structures et leur formation sont directement influence´es par
la cosmologie : leur distribution en masse et en redshift sont fonction de la cour-
bure de l’Univers, de l’existence d’une constante cosmologique ou de la nature de
la matie`re noire. La de´couverte de l’effet de lentille gravitationnelle par ces objets
extreˆmement massifs (1015 M typiquement) en 1987 a ouvert un nouveau champ
de la cosmologie. L’effet de lentille forte d’abord, puis faible quelques anne´es plus
tard, se sont re´ve´le´s des outils puissants pour mieux comprendre la physique et la
structure des amas. Depuis le de´but des anne´es 2000, le cœur des amas est de mieux
en mieux contraint, en atteignant un niveau de de´tails ine´gale´ sur les mode`les de
masse. Les re´gions plus exte´rieures, elles, commencent a` eˆtre mieux contrainte et
donc mieux comprise. Les profils de cisaillement gravitationnel mesure´s apportent
des estimations des profils de masse, et les cartes de densite´ de´duites re´ve`lent les
premie`res structures intra- ou meˆme extra-amas.
La proble´matique a` relever en commenc¸ant cette the`se pre´sentait deux de´fis ma-
jeurs : d’une part, mettre en place toute une me´thodologie de traitement qui, par-
tant d’une image astronomique calibre´e photome´triquement et astrome´triquement,
aboutissait a` l’estimation des meilleurs mode`les et des meilleures valeurs des pa-
rame`tres de´crivant l’amas de galaxies. Mon approche s’est donc base´e sur un traite-
ment le plus automatise´ possible. Ce qui de prime abord peut sembler approximatif,
voire dangereux, trouve sa raison d’eˆtre dans les deux arguments suivants : d’une
part l’e´chantillon a justement e´te´ construit pour observer des amas tre`s similaires
(de´calages spectraux et luminosite´s X voisins) pour lesquels on s’attend a` observer
des intensite´s de lentille comparables, d’autre part l’ensemble de l’e´chantillon a e´te´
observe´ avec le meˆme instrument et le meˆme te´lescope, et les images produites ont
e´te´ combine´es et re´duites avec le meˆme pipeline. Les objets au de´but de la chaˆıne
de traitement que je devais mettre en œuvre sont donc similaires sur le fond comme
sur la forme.
L’ensemble de ma proce´dure a alors e´te´ construit en se basant sur les images
d’Abell 1689. Etant un des amas les plus efficaces du groupe e´tudie´ en terme de
lentille gravitationnelle, l’ajustement des proce´dures a pu eˆtre fait en toute confiance
dans la mesure ou` le signal de´tecte´ n’est pas noye´ dans le bruit.
La chaˆıne de traitement peut se re´sumer en une se´rie de trois grandes e´tapes de
tris, mesures et ajustements :
– l’ensemble des sources est dans un premier temps repe´re´ sur l’image. Elles sont
classifie´es, et les catalogues ve´rifie´s en plusieurs e´tapes.
– la forme des objets lentille´s, qui contiennent l’information utile dans ce contexte,
est mesure´e, en prenant soin de tenir compte des effets de distorsion lie´s au
syste`me optique (PSF). Le logiciel Im2shape s’est ave´re´ robuste et efficace
dans cette taˆche (Bridle et al. 2004, en pre´paration).
– la connaissance de la forme de chacune des galaxies permet alors d’appliquer
un e´ventail de techniques (profil de cisaillement, carte de masse, maximum de
vraisemblance de mode`les) pour ge´rer la statistique ne´cessaire pour extraire
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l’information sur le cisaillement subi et donc sur la masse qui en est a` l’origine.
Le deuxie`me de´fi consistait a` appliquer la proce´dure ainsi cre´e´e sur l’ensemble
des amas de l’e´chantillon, soit 36 images. En les traitant inde´pendamment d’un filtre
a` l’autre pour un meˆme amas, les conclusions se veulent plus appuye´es : alors que
pour certains amas les re´sultats sont tre`s similaires d’un filtre a` l’autre et d’une
me´thode a` l’autre, d’autres amas pre´sentent des re´sultats parfois incompatibles. La
qualite´ moins bonne de certaines mesures est alors facilement mise en e´vidence dans
ce dernier cas, et ainsi travailler sur les trois images inde´pendamment assure trois
re´alisations du bruit. L’information apporte´e par les trois couleurs a tout de meˆme
e´te´ utilise´e dans deux cas essentiels. D’une part pour estimer photome´triquement
le de´calage spectral des objets : le nombre prohibitif de sources de´tecte´es (plusieurs
dizaines de milliers) et leur faible luminosite´ ne permettent pas de faire des mesures
spectroscopiques. L’approche photome´trique, meˆme si elle ne fournit qu’un estima-
teur des redshifts individuels, permet d’estimer leur moyenne pour les sources voire
meˆme l’allure de leur distribution. Cette information est cruciale pour inverser le si-
gnal de cisaillement vers un estimateur de la masse de´flectrice. L’e´tude jointe en trois
couleurs a aussi e´te´ utilise´e pour tester des re´sultats a` la limite entre la de´tection et
le bruit. Les reconstructions de masse faites par le logiciel LensEnt2 pre´sentant de
nombreux pics n’exce´dant pas plus de un ou deux sigmas de fiabilite´ au-dessus du
niveau de bruit, faire appel aux trois reconstructions base´es sur trois re´alisations du
bruit permet d’apporter une assurance (ou une infirmation) forte sur l’existence de
la surdensite´.
L’e´tude individuelle de chaque galaxie a permis de mettre en e´vidence diffe´rents
types d’amas. A partir de leurs seuls profils de cisaillement on peut les classer en trois
cate´gories incluant respectivement ceux dont le cisaillement est e´leve´, ceux pour les-
quels il est moins intense mais toujours re´gulier, et ceux ou` il est faible et irre´gulier.
L’observation montre a` posteriori que les amas ou` on n’observe pas d’effet de len-
tille gravitationnelle forte sont tous dans la troisie`me cate´gorie. De meˆme l’aspect
plus ou moins re´gulier de ces profils semble directement lie´ a` l’e´tat relaxe´ ou non
des amas, donc notamment s’ils pre´sentent ou non des sous-structures. Les recons-
tructions de masse bidimensionnelles permettent, elles, un regard comple´mentaire
sur l’e´tat de l’amas. La` encore les structures et les formes des densite´s de masse
constituent un e´ventail varie´ fonction des processus d’interaction et de relaxation
en cours. La comparaison des distributions de masse a` celles en luminosite´ est tre`s
concluante et permet sans conteste de les mettre en paralle`le. Les profils de masse
sur luminosite´, re´sultat nouveau dans ce contexte, abondent par ailleurs en ce sens :
pour l’ensemble des amas de l’e´chantillon ils sont largement consistants avec un rap-
port constant bien avant le rayon viriel et jusqu’a`ux limites physiques de l’amas. Il
semblerait donc que la lumie`re trace la masse jusque sur ces e´chelles de distance.
La contrainte de la masse des amas de galaxies en e´tudiant leur effet de lentille
gravitationnelle faible souffre cependant d’un manque de re´solution spatiale. D’une
part, la me´thode ne permet intrinse`quement pas de descendre en dessous d’une
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re´solution de l’ordre de la minute d’arc, du fait de la densite´ de galaxies d’arrie`re-plan
limite´e. D’autre part, a` proximite´ du centre, les galaxies membres de l’amas masquent
une portion conse´quente des objets d’arrie`re-plan lentille´s, et la statistique est trop
faible pour espe´rer en extraire l’information sur le cisaillement subi. Ces constata-
tions font donc des effets de lentille fort et faible deux outils comple´mentaires : alors
que le premier contraint avec une tre`s grande pre´cision la distribution de masse dans
la re´gion sur-critique (100 a` 200 kiloparsecs), le deuxie`me sonde les parties exte´rieures
de l’amas jusqu’a` des zones tre`s e´tendues (3 me´gaparsecs) mais de´crit mal son cœur.
De fait, on observe alors souvent un de´saccord entre ces deux me´thodes.
Cet e´tat de fait justifie certainement la propension des e´tudes en X a` s’accorder
avec l’effet de lentille gravitationnelle faible plutoˆt que forte. Elles ont elles aussi
acce`s a` des re´gions bien plus e´tendues que le cœur surcritique de l’amas. L’inte´reˆt
d’observer les 12 amas de cet e´chantillon par une came´ra grand champ (CFH12k au
CFHT), une autre de champ re´duit mais de meilleure re´solution (WFPC2 sur le
HST), et un te´lescope X (XMM) prend donc tout son relief. Les e´tudes (respective-
ment aux instruments) de lentille gravitationnelle en champ faible, en champ fort, et
de l’e´mission X sont comple´mentaires, et les de´saccords parfois constate´s sont certai-
nement les reflets d’une distribution complexe de la masse ou d’une incompre´hension
de certains phe´nome`nes physiques (la liaison entre l’e´mission X du gaz intra-amas et
la quantite´ de matie`re noire par exemple n’est pas triviale). Une des perspectives a`
moyen terme de la pre´sente the`se est donc de relier les trois e´tudes de l’e´chantillon :
elles sont pour l’instant chacune en cours mais de manie`re inde´pendante.
A court terme, la chaˆıne de traitement peut encore eˆtre ame´liore´e. On peut
notamment citer la possibilite´ d’inclure la distribution en redshift des sources plutoˆt
que de les supposer dans le meˆme plan-source moyen. Sans force´ment connaˆıtre tous
les de´calages spectraux individuels, Bartelmann & Schneider (2001) ont montre´ que
la simple connaissance du profil de leur distribution permet de lever une partie des
erreurs associe´es a` l’hypothe`se d’un plan-source.
En paralle`le du programme d’observation a` l’origine de ce travail, la proce´dure
informatique de traitement automatise´ pourrait eˆtre applique´e a` d’autres amas et
d’autres images, pour des e´tudes individuelles ou collectives. Notamment, la consti-
tution d’e´chantillon plus grand est ne´cessaire pour mieux contraindre la physique
passe´e et pre´sente des amas. La de´couverte sur les champs de nombreuses surden-
site´s de´correle´es de l’amas principal pourrait aussi permettre une e´tude du comptage
et des proprie´te´s des groupes de galaxies ainsi de´tecte´s. De telles observations ap-
portent des contraintes importantes sur les sce´narii de formation des structures.
L’effet de lentille gravitationnelle en champ faible est un outil re´cent dont les
implications sont essentielles : cerner la formation et la composition des amas de
galaxies, structures gravitationnellement lie´es les plus massives de l’Univers, et de la`
comprendre la formation des surdensite´s et l’e´volution de l’Univers. Comme toutes
les techniques observationnelles en cosmologie, elle n’apporte pas de conclusion ab-
solue, mais c’est la combinaison de l’ensemble de ces me´thodes qui permet d’affiner
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toujours plus les parame`tres cosmologiques et de comprendre l’Univers. L’effet de
lentille faible a a` n’en pas douter de beaux jours devant lui. L’ave`nement de came´ras
de toujours plus grand champ (MEGACAM au CFHT couvre un champ de 1
degre´ carre´) et les miroirs de te´le´scopes permettant de sonder un Univers plus loin-
tain (acce´dant ainsi a` un nombre croissant d’objets) vont permettre d’ame´liorer
d’autant plus la qualite´ et la quantite´ des objets utiles. Un programme d’observa-
tion comme le CFHTLS-Wide (Canada-France-Hawaii Telescope Legacy Survey -
Wide) va permerttre de couvrir un champ de plusieurs dizaines de degre´s carre´s a`
l’aide de MEGACAM. Les donne´es produites, tre`s homoge`nes, devrait permettre
d’identifier des amas inconnus en de´tectant le cisaillement qu’ils produisent. En pa-
ralle`le, l’e´tude statistique du cisaillement cosmique (cosmic shear) ge´ne´re´ par les
grandes structures a` tout redshift sur les galaxies d’arrie`re-plan est elle aussi en
passe de devenir une technique puissante pour contraindre directement le spectre
des fluctuations de masse, et donc pour mieux comprendre l’Univers.
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Abstract. We present the weak lensing methodology applied to our multi-colour CFHT12k imaging survey of homogeneously
selected sample of luminous X-ray clusters at z ∼ 0.2, which aim to understand the variation in cluster structure and dark
matter profiles. The presented method converts a fully reduced CFH12k image into cluster mass constraints. This is done in
two steps that we explain in detail: (1) determination of the ”true” shape of faint (lensed) galaxies which involves: object
detection strategy, point spread function (PSF) determination, galaxy shapes measurements with errors; (2) conversion of the
faint galaxies catalogue into useful mass constraints which is done by different lensing techniques using 1D and/or 2D mass
estimates. Mass estimates is conducted in each of the 3 filter images for comparison an systematics check. Finally, we compare
the cluster mass model to the light distribution of cluster members as observed on our imaging data. To illustrate the method,
we apply it to the well studied cluster Abell 1689 (z = 0.184). In this cluster, we detect the gravitational shear signal to the edge
of the image at 3σ significance. The two-dimensional mass reconstruction has a ∼ 10σ significance mass peak centered on the
brightest cluster galaxy. The weak lensing constraints are well fitted by a NFW mass profile with M200 = 14.1+6.3−4.7×1014 M, and
c = 3.5+0.5−0.3 (χ2 = 0.33), or by a power law (PL) profile with q = 0.75± 0.07 and θE = 14.′′6± 0.′′3 (χ2 = 0.64). The mass-to-light
ratio is found to be almost constant with radius with a mean value of M/LR = 150 h (M/L). We compare these results to other
weak lensing analyses of Abell 1689 presented in the literature and find good agreements in terms of the shear measurement as
well as the final mass estimate.
Key words. Gravitational lensing: weak lensing – Galaxies: clusters – Clusters of Galaxies: individual (Abell 1689)
1. Introduction
Clusters of galaxies are the most massive collapsed structures
located at the nodes of the filamentary web structure of the
Universe (e.g. the mapping of SDSS and 2dF). These mas-
sive systems are the focus of both theoretical (e. g. Eke et al.
1996; Bahcall et al. 1997; Viana & Liddle 1998) and observa-
tional studies. The aim is to better understand cluster formation
and evolution and thus it is important to quantify their physical
properties (mass distribution, mass density profile, importance
of substructure, etc.). Different techniques such as galaxy dy-
namics, X-rays, Sunyaev-Zeldovich effect or gravitational lens-
ing, are available to probe the physical properties of clusters.
Gravitational lensing is a particularly attractive method as it is
directly sensitive to the total mass distribution irrespective of
its physical state (see the review by Mellier 1999).
Although the study of a single cluster can be instructive,
we need to study homogeneous samples of massive clusters in
Send offprint requests to: S. Bardeau
order to better understand cluster physics, test theoretical pre-
dictions and to constrain the cosmological and physical param-
eters governing the growth of structure in the Universe. Indeed,
clusters are expected to show some variation in their proper-
ties, in particular regarding the amount of substructure and their
merger history which can be directly probed by measuring their
mass distribution. However this can ideally be achieved only if
a fair sample of cluster is studied, and if a 3D representation of
it can be estimated.
In order to obtain a better understanding of cluster mass
distributions from small to large scale, we have selected a sam-
ple of X-ray luminous clusters (Czoske et al. 2003; Smith et al.
2004) identified in the XBACs sample (X-ray Brightest Abell-
type Clusters: Ebeling et al. 1996). All these clusters have an
X-ray luminosity LX ≥ 8×1044 erg s−1 in the range 0.1–2.4keV
band, and are all in a narrow redshift slice at z ∼ 0.2 (from
zA2218 = 0.171 to zA1835 = 0.253). As XBACS is restricted to
Abell clusters (Abell et al. 1989), it is X-ray flux limited but
not truly X-ray selected. However, a comparison with the X-
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Fig. 1. The full 42′×28′ CFH12k R-band image of Abell 1689. The thick contours represent the number density of bright galaxies selected in the
R-band: the first level corresponds to 5 objects per square arcmin, increased by steps of 5 units. The maximal density is 36.5 galaxies arcmin−2
in the cluster center. The thin contours represent the mass density reconstruction with LE2 and an ICF of 180′′ (see Sect. 4.2 for more
details). Contour levels are respectively 2, 3, 5, 7 and 9σ, while the peak value corresponds to a mass density of 1100 h70 M.pc−2. North is to
the top, East to the right.
ray selected ROSAT Brightest Cluster Sample (BCS: Ebeling
et al. 1998, 2000) shows that ∼ 75% of the BCS clusters in the
redshift and X-ray luminosity range of our sample are in fact
Abell clusters. Hence, our XBACs sample is, in all practical
aspects, indistinguishable from an X-ray selected sample.
Using the CFH12k wide field camera (Cuillandre et al.
2000) mounted at the Canada-France-Hawaii Telescope
(CFHT), we imaged 11 clusters of the above sample in the B,
R and I bands. In the present paper we present the weak lensing
methodology applied to our cluster sample.
The first step of any weak lensing work is to correct the
observed galaxy ellipticities from any observational smearing:
circularization effect and anisotropy of the point spread func-
tion (PSF). The classical approach to do this is the so-called
KSB method (Kaiser et al. 1995), implemented in the 
software (see also Luppino & Kaiser 1997; Rhodes et al. 2000;
Kaiser 2000). The basic idea is to relate the “true” ellipticity
of the background sources to the observed ellipticity through
polarizability tensors, which include the smearing effect of the
PSF, possibly with anisotropic components. In practice these
can be computed through the combination of the second or-
der moments of the light distribution of the galaxies and the
PSF itself. Contrary to this direct approach, we will use in this
paper an inverse approach through a maximum likelihood or
Bayesian estimate of the source galaxy shape convolved by the
local PSF (this method was first proposed by Kuijken 1999).
Both the galaxy shape and the local PSF are modeled in terms
of sums of elliptical Gaussians. This approach is implemented
in the software I2S which has been developed by Bridle
et al. (2001). The main advantage of I2S is that it gives
direct estimates of the uncertainties of the recovered parame-
ters of the sources and these uncertainties can then be included
in the mass inversion.
In the weak lensing limit, the ellipticities of background
galaxies give an unbiased estimate of the shear field induced
by the gravitational potential of the foreground cluster. The es-
timate is inherently noisy due to the shape measurements errors
and the intrinsic ellipticities of the galaxies. Several methods
have been proposed to reconstruct the mass density field (or
the potential) of the foreground structure from the measured
shear field. Non-parametric methods are usually best to pro-
duce a mass-map, allowing to identify mass peaks. They can
also be used to estimate the cluster mass profile by means of
the aperture mass densitometry method (Fahlman et al. 1994;
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Schneider 1996). On the other hand parametric methods are
best to constrain the cluster mass profile and total mass by fit-
ting a radial shear profile to the galaxy ellipticities.
To illustrate the various methods and techniques used, we
apply our procedure to the well studied cluster Abell 1689.
Abell 1689 at redshift z = 0.184 is part of our cluster sample
and is also one of the richest clusters (R = 4) in the Abell cat-
alog. The central structure of this cluster is complex: from the
redshift distribution of 66 cluster members Girardi et al. (1997)
find evidence for a superposition of several groups along the
line of sight to the cluster center which explains the extraor-
dinarily high velocity dispersion of 2355+238−183 km s
−1
. Czoske
(2004) has recently obtained a new large dataset of more than
500 cluster galaxy redshifts in this cluster, which will help elu-
cidate the galaxy distribution Abell 1689. Preliminary analysis
of these data shows that the large scale distribution of galaxies
in and around Abell 1689 is in fact rather smooth and that sig-
nificant substructure seems confined to the very center of the
cluster. It therefore makes sense to model the large-scale mass
distribution of the cluster with simple models, such as the “uni-
versal” mass profile proposed by Navarro et al. (1997) (NFW).
Abell 1689 is a powerful cluster lens and has been stud-
ied by various groups using different lensing techniques (Tyson
et al. 1990; Tyson & Fischer 1995; Taylor et al. 1998; Clowe
& Schneider 2001; King et al. 2002). It has also been studied
in X-rays using Chandra (Xue & Wu 2002) and XMM-Newton
(Andersson & Madejski 2004).
This paper is organized as follows: Sect. 2 briefly presents
the observations of Abell 1689 used in this paper and gives
a summary of the data reduction procedure and the conver-
sion of the reduced data into catalogues that are useful for
the weak lensing analysis. In Sect. 3 we present the measure-
ment of galaxy shapes and correction for PSF anisotropy us-
ing I2S. In Sect. 4 we convert the galaxy shape mea-
surements into two-dimensional shear maps and radial shear
profiles. Sect. 5 explains how we model the lensing data using
both 1D and 2D techniques. In Sect. 6 we compare the lensing
mass to the light distribution. Finally in Sect. 7 we discuss our
method and results. In a separate paper (Bardeau et al. 2004, in
prep.) we will present a thorough mass distribution analysis of
A1689 combining the weak and strong lensing mass measure-
ments.
We assume H0 = 70 km s−1 Mpc−1, Ωm = 0.3, ΩΛ = 0.7.
At the redshift of the cluster Abell 1689 (z = 0.1840), 1′′ cor-
responds to 3.09 kpc (and 1′ to 185 kpc).
2. Observations and Cataloging
We observed Abell 1689 with the CFH12k camera through the
B, R and I filters (Fig. 1 shows the R-band image) between 30
May and 2 June 2000. The camera consists of 12 CCD chips
of 2k × 4k pixels with a total field of view of 42′ × 28′ at a
pixel scale of 0.′′205. The log of the observations of Abell 1689
(αJ2000=13h11m30s, δJ2000=−01◦20′28′′) is summarized in the
first part of Table 1.
2.1. Data reduction
For a detailed description of the data reduction see (Czoske
2002). Here we just give a brief outline. Pre-reduction of the
CFH12k data was done in a standard way using the I1 pack-
age mscred (Valdes 1998) for bias subtraction and flat-fielding
using twilight sky images.
Fringing in the I band images was removed by subtracting
a correction image constructed from eight science images from
different fields taken during the same night after masking any
objects detected in the images. The appropriate scaling for the
fringe correction was determined interactively.
Weak lensing applications demand precise measurements
of the shapes of faint galaxies and therefore precise relative as-
trometric alignment of the individual dithered exposures of the
field (∼ 6′′ in our case). A transformation is needed between
each chip of the input image and a common output grid which
has to account for the position of the chip in the focal plane, ro-
tation, variations in the height (and possibly an inclination) of
the chip surface with respect to the focal plane, as well as any
optical distortion induced by the telescope and camera optics.
Fourth order polynomials were found to be sufficient to model
these effects.The method that we have developed follows the
approach described by Kaiser et al. (1999).
We use Digital Sky Survey (DSS2) images to define the ex-
ternal reference frame but then minimize the RMS dispersion
of the transformed object coordinates from all the exposures
rather than the deviations between the transformed object coor-
dinates from the corresponding DSS coordinates for each indi-
vidual exposure. This approach ensures optimal relative align-
ment of the transformed exposures. The resulting RMS dis-
persion of the transformed coordinates is of order 0.′′01, corre-
sponding to 1/20 of a CFH12k pixel, for usually100 objects
per chip.
The input images are resampled onto the output grid with
pixel size 0.′′205 (the median effective pixel scale of the
CFH12k camera) using the software SWarp (Version 1.21).
Pixel interpolation is done using the Lanczos3 kernel which
preserves the signal well without introducing strong artifacts
around image discontinuities (Bertin 2001). Fields with a large
number of exposures (≥ 10) were averaged after rejecting out-
liers, those with fewer exposures median combined.
The images were photometrically calibrated on fields of
standard stars taken from the list of Landolt (1992) with ad-
ditional photometry by Stetson (2000). Atmospheric extinction
was determined from sequences of science images spanning a
sufficient range in airmass to allow accurate determination of
the extinction coefficient.
1 IRAF is distributed by the National Optical Astronomy
Observatories, which are operated by the Association of Universities
for Research in Astronomy, Inc., under cooperative agreement with
the National Science Foundation.
2 http://www-gsss.stsci.edu/dss/dss home.htm,
http://cadcwww.dao.nrc.ca/dss/
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Table 1. Image detection parameters in the 3 filters B, R and I. We also indicate the number of detections in each image, their number density
(expressed in arcmin−2, in parenthesis), and the magnitude cuts for galaxies classification. Estimated average redshift z¯ and¯β = 〈Dls/Ds〉, with
their standard deviations, are given for the faint galaxy catalogue (see Sect. 3.3 for details).
Filter B R I
Date of observation May 30/June 2 2000 May 30/June 2 2000 May 30/June 2 2000
Number of exposures 4 5 5
Exposure time (sec) 3600 3000 3000
Seeing 0.91′′ 0.85′′ 0.88′′
Completeness mag 24.9 24.3 22.6
PSF anisotropy 0.032 ± 0.012 0.071 ± 0.019 0.064 ± 0.028
Number of Detections 34669 (28.6) 41067 (33.9) 28805 (23.7)
Stars 2223 (1.8) 3488 (2.9) 2397 (2.0)
Galaxies 25823 (21.3) 30189 (24.9) 21145 (17.4)
Others 6623 (5.5) 7390 (6.1) 5263 (4.3)
Bright galaxies B<22.0 1171 (1.0) R<21.1 2166 (1.8) I<19.3 950 (0.8)
Faint galaxies 22.5<B<25.4 20186 (16.7) 21.6<R<24.7 22794 (18.8) 19.8<I<23.3 14382 (11.8)
Other galaxies 22.0<B<22.5 21.1<R<21.6 19.3<I<19.8
or B>25.4 4466 (3.7) or R>24.7 5229 (4.3) or I>23.3 5813 (4.8)
Faint galaxies z¯ 1.02±0.42 1.06±0.42 0.82±0.35
Faint galaxies ¯β 0.70±0.08 0.69±0.08 0.65±0.07
2.2. Object detection
With the reduced and calibrated images in hand, the weak
shear information must be extracted from the photometric cat-
alogues. The analysis of the images involves a number of steps
that we describe in detail below. These various steps are con-
trolled in an (as much as possible) automatic way using differ-
ent PERL scripts which allow a simple and easy handling of
catalogues and can easily call external programme.
In the present paper we first treat the images taken in the
three filters B, R and I independently. Differences between
the results obtained from the three datasets are expected due
to a number of effects. Different seeing of the images affects
the accuracy of the measurement of galaxy shapes and hence
the accuracy of the derived shear fields. Different photometric
depths of the images will change the number density of faint
background galaxies and thus again the accuracy of the shear
measurements. Finally, the images sample different wavebands
of the observed galaxies, which has an effect on the contrast
between cluster and background galaxies if these are selected
based on magnitude alone. This independent approach allows
us to assess the uncertainties introduced by the mentioned ef-
fects. Of course it is desirable to eventually combine the infor-
mation present in the three images in an optimal way so as to
arrive at definitive measurements of the physical properties of
the cluster. A first attempt at this combination is implemented
here but will be discussed in more detail in a forthcoming pa-
per.
The first step is to construct a master photometric catalogue
of each individual image. For this purpose and to automatize
the procedure as much as possible we have used SE
(Bertin & Arnouts 1996) in a 2 pass strategy. A first run is made
to detect bright objects, with a detection level of 5σ above the
background. The average size (full width at half maximum,
FWHM) of the point spread function (PSF) is then easily de-
termined from the sizes of stars. The saturation level of the
image is also determined in this run. These parameters are then
fed into a second SE run with a lower detection level
(1.5σwith a minimum size of 5 connected pixels above thresh-
old). This second output catalogue corresponds to the working
catalogue. The total number of objects detected in each image
is given in Table 1. The photometry was computed using the
MAG AUTO method of SE.
2.3. Star catalogue
The second step is to extract a star catalogue from the full cat-
alogue which will then be used to estimate the local PSF. We
select stars by a number of criteria. First we locate objects in
the magnitude – µmax diagram (Fig. 2a) where µmax is the cen-
tral surface brightness of the objects. Stars, for a given flux,
have the highest peaked surface brightness (provided they do
not saturate the CCD). Hence they populate the “star”-region of
Fig. 2a, limited to a maximum value of the peak surface bright-
ness by the saturation of the detector, and to a lower value,
where galaxies start to overlap the star sequence.
We use an additional cut in FWHM indicated on Fig. 2b:
objects with FWHM > seeing + 1 pixel are excluded from the
star catalogue. Note that very compact objects (in the upper-
right part of Fig. 2a) correspond to cosmic rays or noise defects
in the overlapping region between chips. They are rejected and
are put in the “other objects” catalogue (see Table 1).
Finally, the star catalogue will be cleaned one last time (see
Sect. 3.1) once the star shape will be adequately measured by
I2.
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Fig. 2. a) Magnitude-µmax diagram for all objects detected by
SE in the Abell 1689 R-band image. The points inside the
parallelogram correspond to stars, the points below to galaxies. Points
on the upper left correspond to cosmic rays, defects and saturated ob-
jects. b) FWHM-magnitude diagram for all the objects detected by
SE in the Abell 1689 R-band image. The vertical black line
indicates the average seeing value (4.15 pixels for the Abell 1689 R-
band image). Stars are excluded from the right hatched part of the
diagram (> seeing + 1 pixel), and galaxies from the left hatched part
(< seeing − 0.5).
2.4. Galaxy catalogues
The third step is to compute the galaxy catalogues that will be
used to identify the faint lensed galaxies and the bright galaxies
that are likely to be part of the cluster and which will be used
to calculate the cluster luminosity.
Galaxies are selected from the Magnitude-µmax diagram
(see Fig. 2a). First, as for the stars, saturated galaxies are ex-
cluded. We checked that none of the brightest galaxies in the
cluster core are affected by this cut which only affects lower
redshift galaxies. Furthermore, we applied two additional cuts:
galaxies must have a SE CLASS STAR parameter
lower than 0.8 (this removes faint stars or faint compact galax-
ies from the catalogue), and galaxies cannot be smaller than
Fig. 3. Color-magnitude diagram for the galaxies detected in R
and I filters. Magnitudes are the MAG BEST measurement from
SE, and colors are computed from magnitudes measured in
a 3′′ aperture. Bigger (red) points are the R bright galaxies (as defined
in Sect. 2.4) closer than 300′′ from the cluster center.
stars, so we exclude all objects with a FWHM smaller than
seeing−0.5 pixel. This blind cleaning is done in a similar way
in all three bands. These cuts remove most of the defects in the
catalogues.
The galaxy catalogue is then split into 3 sub-catalogues, de-
fined by their magnitude range: one for the brightest galaxies,
dominated by the cluster members, one for the faintest galax-
ies expected to be background sources, and the last one for the
remaining galaxies (intermediate magnitude range galaxies or
excluded objects).
The brightest galaxies catalogue is defined with respect to
the apparent m∗ of cluster galaxies (see Sect. 6.2 for the es-
timate of m∗ in each filter). In order to keep a good contrast
between cluster galaxies and the background field population
but still integrating a fair fraction of the luminosity function,
we define the bright galaxy catalogue by selecting galaxies
down to m∗ + 2 for the B and I-band and m∗ + 3 for the R-
band. The deeper R-band image allows to have fainter cuts. For
Abell 1689, this corresponds to the magnitude limits B < 22.0,
R < 21.1 and I < 19.3. For illustration, a rough estimate of
the field contamination is given for the A1689 R catalogue:
outside a radius r = 10′ the galaxy density measured in the
magnitude range R < 21.1 is 1.3 gal/arcmin2 while the galaxy
density in an inner radius r = 5′ is 5.5 gal/arcmin2. Therefore
with our selection criteria the field contamination does not ex-
ceed 20 to 25% of the “bright galaxy” catalogue which will be
called hereafter the “cluster catalogue”. After a uniform cor-
rection for field contamination, it will be used to measure the
cluster luminosity, derive a light map and which allows simple
comparisons from one cluster to another.
Fig. 3 shows the color (R − I) - magnitude (I) diagram for
the galaxies matched in both R and I filters The red sequence
of cluster ellipticals is well defined. The bright galaxies, as de-
fined above, are plotted in big red points. They mainly follow
the elliptical red sequence, which indicates that their identifi-
cation with cluster members is largely correct.
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Fig. 4. Number counts of galaxies in the Abell 1689 R-band image
in bins of 0.23 magnitude. The thick line corresponds to the galaxies
across the whole field, the thin line to galaxies within 300′′ from the
cluster center. The grayed area to the left (respectively to the right)
shows the magnitude selection for bright galaxies (respectively for the
faint galaxies).
A second catalogue is created for the faint galaxies, with the
following limits: m∗ + 2.5 < m < mc + 0.5 for the B and I-band
catalogue and m∗+3.5 < m < mc+0.5 for the R-band catalogue
(mc is the completeness magnitude which varies from filter to
filter, see Table 1). These catalogues are dominated by faint
and distant galaxies and are therefore considered as catalogues
of background galaxies lensed by the cluster. The different cuts
were adjusted in order to separate the bright (foreground) and
faint (background) galaxies as much as possible without losing
too many galaxies (see Fig. 4).
3. Galaxy shape measurements
Stars detected in the images are a good approximation of the
point spread function (PSF) which measures the response of
the entire optical system (atmosphere + telescope optics) to
a point-source. The star shape is the result of the temporal
integration over the exposure time. It includes an isotropic
component mainly due to atmospheric seeing, as well as an
anisotropic component caused for example by small irregular-
ities in the telescope guiding. The isotropic component of the
PSF leads to a circularization of the images of small galax-
ies and thus reduces the amplitude of shear measurements. The
anisotropic PSF component introduces a systematic component
in galaxy ellipticities and thus causes a spurious shear mea-
surement if not corrected (Kaiser et al. 1995). The geometric
distortions of the camera and the corresponding instrumental
shear are corrected during the data-reduction procedure when
the image is reconstructed on a linear tangential projection of
the sky on a plane.
In the case of Abell 1689, which is well representative of
the entire dataset, the mean anisotropy of the PSF expressed in
terms of ellipticity  = (a−b)/(a+b) is much smaller than 0.15
in each filter (see Fig. 5).
Fig. 5. Abell 1689 R-band PSF map. The length of the segments is pro-
portional to ellipticity as indicated by the scale in the upper-left corner.
Reference point (0,0) is the cluster center. See details in Sect. 3.1.
In order to correct for both the PSF circularization and
the PSF anisotropy, we use the I2 software developed
by Bridle et al. (2001). I2 implements a Bayesian ap-
proach to measure the shape of astronomical objects by mod-
eling them as the sum of elliptical gaussians, convolved by
the local PSF which is also parameterized in terms of ellipti-
cal gaussians. The minimization procedure of I2 esti-
mates the posterior probability distribution of the image given
the model and the PSF, and Markov Chain Monte Carlo sam-
pling gives the most probable value for each parameter, with
the errors linked to the dispersion of the samples. This approach
is a practical implementation of the idea presented by Kuijken
(1999). I2 is now becoming popular, and has been used
in a number of weak lensing applications using different in-
struments (Kneib et al. 2003; Cypriano et al. 2003; Faure et al.
2004).
A detailed comparison between I2 and the KSB
method is discussed by Bridle et al. (in prep.). In the follow-
ing we describe in detail the procedure implemented to trans-
form the catalogue data into source ellipticity parameters useful
for a weak lensing inversion. For simplicity, only one elliptical
gaussian is used to describe both the shape of the stars and the
galaxies. Indeed, as shown in Fig. 6, star profiles are well fit-
ted by a single gaussian. Furthermore, orientation and elliptic-
ity (the most useful parameters for the weak lensing analysis)
are relatively insensitive to the model used to describe lumi-
nosity profiles. The a posteriori justification of the validity of
the choice is demonstrated by the quality of the weak lensing
measurements.
3.1. Mapping the PSF distribution over the mosaic
In a first step, I2 is used to measure the local PSF by es-
timating the shapes of all the stars in the star catalogue. The
resulting PSF catalogue is then inspected in detail. We first
remove objects with ellipticity greater than 0.2 which mainly
appear to be defects between the chips. Another cleaning is
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Fig. 6. Top: 16x16 image showing the superposition of the five (nor-
malized) nearest stars of the (2000,2000) point (arbitrary position) in
the R-band image of Abell 1689. Levels are from 0.5 to 4.5 in steps of
1. Bottom: A cut along the x-axis of the above image is indicated as
small square and a gaussian profile fit (as done by I2) is indi-
cated by a solid line.
done by removing stars too different from their neighbours: if
they are 2σ away from the mean value of the local seeing, they
are automatically rejected from the PSF catalogue. The final
cleaned star distortion map is presented in Fig. 5.
3.2. Faint galaxy shapes
In a second step, we linearly interpolate at each galaxy posi-
tion the local PSF by averaging the shapes of the 5 closest stars
(Fig. 6). This number of stars is large enough to locally interpo-
late the PSF, whereas a much larger number would over-smooth
the PSF characteristics. The efficiency of the PSF measurement
and interpolation can be directly tested on the star catalogues.
Fig. 7 shows the resulting distribution of the intrinsic sizes of
stars after deconvolution with the local PSF. They are intrinsi-
cally much smaller than 1/10th of a pixel.
Fig. 7. Left: Size distribution (a × b) of the deconvolved stars. Their
size is much less than one pixel so we obtain the initial point-source.
Fig. 8. Ellipticity distribution of the faint galaxies in the R-band im-
age of Abell 1689. Left: I2 catalogue with no PSF correction.
Right: I2 catalogue with PSF correction. The vertical line in-
dicates the average value of the ellipticity. The effect of circularization
on the faint galaxies can easily be visualized by comparing both plots.
I2 then computes the intrinsic shapes of galaxies by
convolving a galaxy model with the interpolated local PSF, and
determine which one is the most likely by minimizing residu-
als. In the end, I2’s output gives a most likely model for
the fitted galaxy characterized by its position, size, ellipticity
and orientation, and errors on all of these.
Fig. 8 shows how the galaxy ellipticity distribution is
changed after the I2 correction; the effect of PSF cir-
cularization is evident.
3.3. Mean redshift of the faint galaxies
Although the photometric catalogues do not contain redshift
information on the background sources, we attempt to estimate
it statistically. Indeed, this is an ingredient of prime importance
in the quantitative scaling of the mass distribution in a weak
lensing analysis. The important parameter in this application is
the mean value of β = DLS/DOS:
¯β =
1
N
N∑
i=1
DLS,i
DOS,i
(1)
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where N is the number of faint galaxies in the catalogue and
DLS is the angular diameter distance between the lens and the
source and DOS between the observer and the source.
One way to compute ¯β is to assign a source redshift for each
background galaxy. To achieve this, we have used a photomet-
ric catalogue produced from the Hubble Deep Fields (HDF)
North and South, observed with the Hubble Space Telescope
(HST) (Fern a´ndez-Soto et al. 1999; Vanzella et al. 2001). This
catalogue, kindly provided to us by S. Arnouts (priv. comm.),
contains for each object in the HDF the measured spectroscopic
redshift if it exists (Vanzella et al. 2002) or a photometric red-
shift otherwise. Each galaxy detected in at least one of our three
CFH12k images (B, R or I) has at least one entry in the cor-
responding photometric catalogues. Depending on the number
of available magnitudes for each galaxy (1, 2 or 3) an auto-
matic search for the 10 most similar objects (in terms of mag-
nitude and colors, correcting for the slight differences between
the photometric systems of the CFH12k and WFPC2 cameras)
in the full HDF catalogue is done. Then the average photomet-
ric redshift (or spectroscopic if available) of these 10 objects
is assigned to the galaxy. When all three magnitudes are avail-
able the procedure is close to a photometric estimate, while
it is a simple statistical average of photometric redshifts for a
given magnitude otherwise. Finally the mean redshift of each
catalogue is computed, as well as the mean ¯β. Their values are
given in Table 1.
4. Shear measurements
We have now measured the “true” shapes of faint galaxies and
estimated their mean redshift. The lensing equation for galaxy
shapes can be written as:
I =
S + g
1 + g∗S
, (2)
where I and S are the complex ellipticities of the image and
the source; g = γ/(1 − κ) is the reduced shear; γ is the shear
vector and κ is the convergence (e. g. Mellier 1999). Note that
both γ and κ are proportional to the distance ratio β. In the weak
regime g << 1 the above equation simplifies to:
I = S + g (3)
Assuming that the faint galaxy population lies at the com-
puted mean redshift, and assuming that galaxies have a ran-
dom orientation in the source plane, it is easy to realize that
by locally averaging a number of ellipticities we have an unbi-
ased estimate of the reduced shear, and this will allow us to put
strong constraints on the mass distribution:
〈I〉 = 〈g〉 (4)
The bracket signs 〈〉 indicate the average of a quantity near a
position. However, because of the random orientation of the
galaxies in the source plane, the error in the observed galaxy
ellipticities and thus on the estimated reduced shear will de-
pend on the number of galaxies averaged together to measure
the shear:
σI = σg =
σS
2
√
N
(5)
Fig. 9. Shear map for the R-band image of Abell 1689. The cluster
center is marked by a “?”. The circles have radii of 200 ′′(∼ 620 kpc),
780′′(∼ 2.4 Mpc) and 1200′′(∼ 3.7 Mpc) respectively. The inner circle
corresponds to the strong lensing region, the second one to the largest
circle that lies entirely within the CFH12k image, and the outer circle
marks the limit where the area outside the image becomes significant.
The shear segments are computed in cells of 80′′ ×80′′, and have been
smoothed by a gaussian of 30′′width (see details in Sect. 4.1).
where σS ∼ 0.33 (see Fig. 8) is the dispersion of the intrinsic
ellipticity distribution, and N is the number of galaxies used in
the averaged.
We will explore different ways to do this averaging and con-
strain the cluster mass distribution.
4.1. Building the 2D shear map
The first and simplest test is to compute the 2D shear maps.
To compute the shear maps we average the galaxies in square
cells using the lensing catalogue (PSF-corrected faint galaxy
catalogue). The cell size is chosen so that each cell contains
about 35 galaxies. At the magnitude depth of the catalogues
(∼ 20 galaxies per square arcminute) this number is achieved
for cells of 80′′ × 80′′ typically. With these numbers, the mea-
sured mean ellipticity should be small (smaller than 0.03 from
Eq. 5) and its orientation random in regions with no shear sig-
nal. Near mass peaks, we expect to see an ellipticity excess,
tangentially aligned around the center of mass. Fig. 9 clearly
shows the characteristic lensing signal around the cluster core
detected using the R-band catalogue of Abell 1689. This signal
traced by the coherent alignment of the “averaged” galaxies is
represented by segments whose length is proportional to the el-
lipticity and whose orientation follows the mean orientation of
the galaxies in each cell. Similar shear maps are seen in the two
other bands.
4.2. Reconstructing the 2D mass map
We use the LE2 code (Marshall et al. 2002) to compute
the 2D non-parametric mass map of the clusters. LE2
implements an entropy-regularized maximum-likelihood tech-
nique. It consists in a Bayesian deconvolution process: a trial
mass distribution Σ(θ) is used to generate a predicted (mea-
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sured) reduced shear field through the convolution of the sur-
face mass density by a kernel (KS93: Kaiser & Squires 1993).
Contrary to KS93, by construction LE2 cannot produce
negative feature in the mass maps leading to more physical
solutions than what could be obtained from direct reconstruc-
tions of the gravitational potential ψ. Moreover, LE2 has
been improved to take into account not the mean shear field
but each individual lensed galaxy with its redshift (if known).
As clusters of galaxies have smooth and extended mass distri-
butions, the values of Σ on the field are expected to be corre-
lated through a kernel called the Intrinsic Correlation Function
(ICF). For practical use, LE2 needs to be given on input
for each lensed galaxy its position, its elliptical shape param-
eters (with errors), and an estimate of its redshift (we use the
mean redshift as explained in Sect. 3.3). There is basically only
one free parameter in the procedure, the Intrinsic Correlation
Function (ICF) which measures the correlation between mass
clumps. We choose a gaussian ICF, and let its width vary. The
ICF size is optimized so that the reconstructed mass map does
not present too much insignificant small-scale fluctuations, al-
though small ICFs best fit the mass peak of the cluster, while
large ones best fit the wings of the extended profiles. This op-
timization is performed by maximizing the evidence value of
each reconstruction, which is the probability to observe these
data for a given ICF width. For more details on LE2 see
Marshall et al. (2002).
The main cluster mass clump is systematically detected by
LE2. The code estimates the central surface mass den-
sity of the peak, and gives its spatial configuration. Note that
large ICFs smooth the main peak. Reconstructions are com-
puted for a large set of ICFs (from 60′′ to 240′′), and the best
ICF width is found to be near 160′′–180′′ for our dataset. An
illustrative example is shown in Fig. 10 where the peak of the
surface mass density is at a value of 1250 h70 M.pc−2 in the
adopted cosmology, although typical values of the critical sur-
face mass density for massive clusters at zL ∼ 0.2 are roughly
around Σc = 3200 h70 M.pc−2 for sources at zS ∼ 1.0. This
is because the ICF width used here (180′′) is much larger than
the typical value of the Einstein radius of the cluster (∼ 40′′).
Therefore the smoothing process strongly attenuates the cen-
tral peak density which in the case of Abell 1689 is clearly
over-critical.
To assess the significance of the other mass density peaks
detected in each image we modify the lensing catalogue by
randomizing the orientation of the faint galaxies while posi-
tion and axis ratio are conserved. To be formally correct, we
should also “unlens” the galaxies using the shear determined
above and applying Eq.2. This has not been done yet for sim-
plicity and will be explored in more details in the next paper
(Bardeau et al. in prep, paper II). However, as the lensing sig-
nal is almost always very small compared to the width of the
ellipticity distribution, we do not expect that this simplifica-
tion can affect significantly the significance we estimated. We
perform mass reconstructions of 200 randomized catalogues,
and in each identify the 15 highest mass peaks. The statistics
of these 3000 values gives a mean noise peak of 116 M pc−2
(99, 85) above the background level (set at 100 M pc−2 in in-
put of LE2) in the R (B, I) image. This value is considered
Fig. 10. LE2 mass reconstructions for Abell 1689 from the B
(top), R (middle) and I (bottom) catalogues. The ICF is gaussian
with a width of 180′′ . The cluster peaks are at 1320, 1250 and
1090 h70 M.pc−2 for B, R and I respectively. White (black) in the
gray scale is set to 1σ (5σ), and contours are at 2, 3, 4 and 5σ. σ
values are estimated as explained in Sect. 4.2. Scale is in arcsec. The
possible secondery peak can be found at (-200”,-150”).
as the average fluctuation of the noise peaks, σ. With this def-
inition, the cluster mass peak is detected at nearly 10σ above
the background.
LE2 mass reconstructions give many low significance
mass peaks. For example, Fig. 10 shows that 4 clumps reach
the 2σ level, but only one is above the 3σ level (main cluster
excluded). To check their reality, we can compare the recon-
structions in the three filters (B, R and I, Fig. 10). The regions
where a mass clump is detected in the 3 images are considered
as “real” ones and can be compared to the number density map
of bright galaxies. Another test is to compare these clumps with
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any enhancement of the light distribution (Sect. 6.1), provided
these mass clumps are not associated with “dark clumps”. The
multi-color approach in this weak lensing study appears in this
respect a powerful one to eliminate with high confidence most
of the inconsistencies created in the mass reconstructions from
some defects in the lensing catalogues. For Abell 1689, apart
from the mass peak associated with the cluster, no other > 3σ
peaks were detected in all three filters. A possible 2–3σ peak
is located 5′South-East of the cluster but no obvious optical
counterpart in the galaxy distribution can be identified.
4.3. The radial shear profile
We have demonstrated that only one significant mass peak is
detected in the Abell 1689 image, and that it corresponds to the
massive cluster Abell 1689. In order to quantify the mass of
this clump we focus the analysis on the radial distribution of the
shear. Tangential and radial shears are computed as a function
of the distance to the cluster center. They are averaged in an-
nuli of width ∆R = R2 −R1 for a mean radius R = (R1 + R2) /2.
∆R is kept constant so the S/N of the shear roughly decreases
as 1/
√
R, in order to keep enough independent points at large
radii (a constant S/N requires too large annuli at those radii). A
quasi-continuous profile is built by using a “sliding window”
with steps ∆r much smaller than ∆R. In practice, we chose
∆R = 160′′ (and ∆r = 10′′) for the Abell 1689 R image, so
about 10 independent points are built in the profile.
Fig. 11 shows the tangential and radial shear profiles for the
three images. The radial shear should be zero in the case of per-
fect data and a well chosen center for the annuli. In practice, it
can be considered as an independent estimator of measurement
errors (this is also referred to as the 45 degree test). In the case
of Abell 1689, the radial shear is always lower than the tangen-
tial shear out to ∼ 1100′′, arguing for a good data quality in all
3 bands.
Note that in the very center (R < 70′′) the shear profile
seems to drop. The error bars are large due to the low num-
ber statistics: the area considered is small, decreased by the
masking effect of the bright galaxies. Moreover the depletion
of the number density of background galaxies in the center due
to the magnification bias (Taylor et al. 1998) also decreases the
number of observable galaxies, although this effect is only im-
portant in the innermost annuli. This low number statistics does
not completely explain the weakness of the shear: it can also be
under-estimated if unlensed galaxies (such as cluster members)
are included in the catalogues, which should be more likely
towards the cluster core. As a consequence, the points inside
R = 70′′ will not be used in the modeling of the shear profile.
The measurements done by Clowe & Schneider (2001) using
R band images from the ESO Wide Field Imager (WFI) are
also presented in Fig. 11 for comparison. Our measurements
are quantitatively in good agreement with those of Clowe &
Schneider (2001). Moreover, our error bars are smaller and our
points less scattered, even if we consider the different binnings.
This strongly suggests that the use of I2 in the analysis
process improves significantly the shear measurements. This
will be quantified in a forthcoming paper (Bridle et al. 2004, in
preparation).
5. Modeling the lensing data
5.1. Description of the mass models
Three families of mass models are used to fit the computed
shear profile: a singular isothermal sphere profile (SIS), a
power law profile (Pow) and finally the “universal” NFW
profile (Navarro et al. 1997). In addition we implemented
the Aperture Mass Densitometry method (AMD) to compute
a non-parametric mass profile from the shear profile itself
(Fahlman et al. 1994). We recall briefly the basic equations for
the mass density (ρ), shear (γ) and convergence (κ) profiles for
the three models.
5.1.1. The Singular Isothermal Sphere model
This is the simplest mass profile used in lensing inversion. It is
essentially given by the following equations:
ρ(r) = σ
2
2piGr2
(6)
κ(θ) = γ(θ) = θE
2θ
(7)
θE =
4piσ2
c2
DLS
DS
, (8)
where σ is the velocity dispersion of the mass particles in the
cluster. Note that once the cluster center is fixed, this profile
depends on one parameter only (θE or equivalently σ), so only
one degree of freedom is available in the fits.
5.1.2. The Power Law model
The Power Law model is a generalization of the SIS model,
where the slope of the mass density profile is a free parameter
(Schneider et al. 2000).
γ(θ) = q
2
(
θ
θE
)−q
(9)
κ(θ) = 2 − q
2
(
θ
θE
)−q
(10)
where q is the slope of the Power Law (q = 1 for the SIS
model). Once the cluster center is fixed, this model presents
2 degrees of freedom.
5.1.3. The NFW profile
The NFW profile results from density profile fitting of nu-
merical simulations of dark matter halos (Navarro et al. 1995,
1997). This profile is starting to become a popular model used
in cluster weak lensing analysis (Kneib et al. 2003) as it also
fits well the observed shear profile, which is a test of its validity
for real clusters. The mass density profile can be expressed as
ρ(r) = δcρc(r/rs)(1 + r/rs)2 (11)
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Fig. 11. Tangential shear profile for Abell 1689, in the B, R and I band. The bin width (∆R) used here for the sliding window is 158′′ . A series
of uncorrelated points with error bars is displayed for the R band (solid squares). Absolute values of the associated radial component | < ε⊥ > |
are indicated in grey (bottom of the plot), showing that the signal is well detected out to ∼ 1000′′ (∼3 Mpc) from the center. The measurements
of Clowe & Schneider (2001) are also displayed for comparison (open squares).
where δc =
200
3
c3
ln(1 + c) − c/(1 + c) (12)
and ρc =
3H2(z)
8piG . (13)
rs is the scale radius, H(z) the Hubble parameter and c = r200/rs
the concentration parameter which relates the scale radius to
the virial radius r200. This density profile is shallower than the
SIS near the center but steeper in the outer parts. Similarly as
the power law model, once the center is fixed, it has two degrees
of freedom: M200 for the normalization of the mass and rs for
the scale radius, or equivalently r200 and c. The details of the
analytic expressions for the shear and convergence of the NFW
profile can be found in King et al. (2002).
5.2. Weak lensing fit
Each of the three models presented above is fitted to the data
with a least square minimization over the parameter space of
the models. The χ2 value calculated here is written as:
χ2 =
1
N − 1
N∑
k=1
(
 tk − gmodel(xk)
σk
)2
, (14)
where N is the number of data bins, and σk is the error on the
tangential ellipticity. It is computed in each bin as the mean
error on the tangential ellipticity ( t), weighted by the number
Nk of galaxies in the bin used to do the measurement: σk =
〈σt 〉k/
√
Nk.
The data in the outer regions at r > rmax, where the annuli
reach the borders of the images and start to be cut due to the
finite image size, are excluded. In practice, only the area where
tangential shear is greater than radial shear is included in the
fits. Furthermore, as explained in Sect. 4.3, we also exclude the
central part of the data. In the case of Abell 1689 (R band),
this corresponds to the radius range from rmin = 70′′ to rmax =
1100′′.
Table 2 summarizes the results of the fits, and Fig. 12a dis-
plays the resulting best-fit models. The lower quality of the fit
by the SIS profile is easy to understand as it depends on 1 pa-
rameter only, contrary to the other two which are represented
by 2 parameters. Moreover, the value of the Einstein radius de-
duced from the fit is significantly lower than the one measured
from strong lensing (which is estimated to be θE = 41′′). Note
that Clowe & Schneider (2001) deduced with their weak lens-
ing analysis a value for the Einstein radius similar to our esti-
mate.
The fit with a power law is slightly better as the slope of the
profile is fitted to be shallower than isothermal, but the Einstein
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Table 2. Best fit results for the A1689 R-band shear profile. For the SIS, the results are given in terms of Einstein radius (θE) and velocity
dispersion σlos. For the Power Law, θE is again the Einstein radius and q the logarithmic slope. Finally for the universal NFW profile, c is
the concentration parameter and r200 the virial radius. M200 is the 2D-projected mass inside r200 in units of 1012 h−170 M and θE is the derived
Einstein Radius. (a) refers to the fit results from Clowe & Schneider (2001), (b) from King et al. (2002). The numbers in italic assume zs = 1.06.
SIS σ1D (km s−1) θE(′′) χ2
998 ± 68 22.4 ± 3.0 1.98 (1)
(a) 1028 ± 35 23.8 ± 1.6
Pow q θE(′′) χ2
0.75 ± 0.07 14.6 ± 0.3 0.637 (2)
(b) 0.88 18.0
NFW c r200 (h70−1 Mpc) M200 (1012 M) θE(′′) χ2
3.5+0.5−0.3 1.99 ± 0.25 1410+630−470 2.6+1.4−0.2 0.334 (2)
(a) 6.0 1.83 1030 9.7
(b) 4.8 1.84 1070 5.3
radius is reduced by 25%. However, King et al. (2002) found
similar results with an even lower Einstein radius.
The universal NFW profile is the model that best fits
our shear profile. The concentration parameter (c) is slightly
smaller than the values found by Clowe & Schneider (2001)
and King et al. (2002), whereas the virial radius r200 is very
similar. The derived Einstein radius is however quite small and
thus this model is not a good fit of the central part of the cluster.
The mass profile of this cluster can probably not be easily
explained by these simple fitting formulae, but may require a
more complex profile, like the inclusion of the cluster galaxy
halos and possibly a steeper central mass distribution.
Fig. 12b represents the projected mass profiles from the
previous fits computed with the equation
M(r) = pir2 Σc κ¯(r) (15)
where κ¯(r) is the mean dimensionless surface mass density in-
side radius r.
5.3. The Aperture Mass Densitometry method
Instead of fitting analytical formulae, we can directly integrate
the measured reduced shear to determine the cluster mass pro-
file. This direct method has been developed by Fahlman et al.
(1994) and is called ”Aperture Mass Densitometry” (AMD).
The function ζ(r1, r2) is defined as the difference between the
average convergences (or mean projected mass densities) in-
side the radius r1 and within the annulus between r1 and r2:
ζ(r1, r2) = κ¯(r < r1) − κ¯(r1 < r < r2) (16)
=
2
1 − (r1/r2)2
∫ r2
r1
γt
1 − κ(r) d ln r . (17)
The reconstructed mass inside the radius r < rmax is therefore
Mζ(r) = pir2 Σc ζ(r, rmax) , (18)
where rmax is the maximum radius for which we can measure
the shear or the radial limit of the data. In the case of our ob-
servations of Abell 1689, we choose rmax ∼ 1100′′, the maxi-
mum radius where annuli lie entirely within the field of view.
Regarding Eq. 16, Mζ (r) is only a lower limit to the true mass
M(r) = pir2 Σc κ¯(r) and should not be considered as an absolute
mass determination.
The AMD mass profile is shown in Fig. 12 with the mass
profiles derived by fitting analytical expressions. As expected,
we find that the AMD mass is always smaller than the paramet-
ric mass estimates.
6. Light distribution and mass-to-light ratio
6.1. 2D light distribution
The catalogue of “bright” galaxies is assumed to be dominated
by the galaxy cluster members, although it may also contain
other bright galaxies within the field of view. Thus a density
map (light density or number density) built from this cata-
logue can reveal other galaxy over-densities. In the case of
Abell 1689, no over-densities other than the main cluster com-
ponent are detected with high correlation with prominent peaks
in the lensing mass distribution (Fig. 1).
We therefore focus on the light distribution assuming that
the only over-density is due to cluster members. First in order
to build a quantitative light density map or its radial profile,
it is necessary to statistically correct the catalogue for the field
contribution. Fortunately, the CFH12k images are large enough
so that at a radius from the cluster center larger than 600′′ typi-
cally (2 Mpc at the cluster redshift) we assume that the outskirts
of the cluster are reached and that the bright galaxy contribu-
tion is close to the “field” density. The mean number and light
densities are therefore corrected by subtracting their minimal
values estimated in the area 600′′ < R < 1200′′.
Furthermore in order to estimate the total luminosity of the
cluster and its radial profile, it is necessary to correct for the
cut in magnitude in the catalogue corresponding to a cut in the
cluster luminosity function (LF) and the incompleteness factor
C is estimated as follows. The cluster LF is assumed to follow
the standard Schechter luminosity function (Schechter 1976):
φ(L) = dNdL =
φ∗
L∗
( L
L∗
)−α
e−L/L
∗ (19)
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Fig. 12. Top: Best fitting parameters for SIS, Power law and NFW models, for Abell 1689 R-band shear profile. One series of uncorrelated
points is shown (bin width = 158′′). Bottom: Deduced mass profiles from these. The mass profile from the Aperture Mass Densitometry Method
is also displayed, with a reference radius of 1100′′ . See text for details.
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Table 3. Photometric parameters of the luminosity function in B,
R and I filters for the adopted cosmology: H0 = 70 km s−1 Mpc−1,
Ωm = 0.3 and ΩΛ = 0.7. The distance modulus is therefore m − M =
39.70 or equivalently the luminosity distance is DL = 872 Mpc, at
zA1689 = 0.18. 1/(1 − C) is the correction factor applied to the inte-
grated luminosity of the catalogues to get the total luminosity of the
cluster.
B R I
k-correction 1.06 0.16 0.16
M∗ − 5 log h70 -20.47 -21.83 -21.54
α 1.30 1.20 1.25
m∗ (z = 0.18) 20.29 18.03 17.32
1/(1 −C) 1.28 1.11 1.27
Therefore the luminosity integrated in the catalogue down to a
luminosity Linf is
Lcat =
∫ +∞
Linf
L φ(L) dL (20)
= φ∗L∗
[
Γ(2 − α) − Γ(2 − α, Linf/L∗)] (21)
so the fraction of the luminosity not taken into account when in-
tegrating within the magnitude limits of the catalogues is writ-
ten as
C = Γ(2 − α, Linf/L
∗)
Γ(2 − α) (22)
and the total luminosity is Ltot = Lcat/(1 − C).
For the 3 bands used in this study, we need to estimate the
2 main parameters of the Schechter luminosity function α and
L∗. These parameters depend on the choice of filters, on the
galaxy type, and on the cosmological model. The best multi-
color luminosity function determinations are presently those
built from the Sloan Digital Sky Survey (SDSS) early release
data (Blanton et al. 2001), although they correspond to field
LF. The SDSS photometric system (u, g, r, i, z) is transformed
to the CFH12k (Johnson) system by applying the transforma-
tions of Fukugita et al. (1996). In this paper we use the pa-
rameters of the LF summarized in de Lapparent (2003) and ap-
plied to a Sbc galaxy. Therefore the absolute magnitude M∗ in
the R filter is −21.83 in the adopted cosmology and the slope
is αR = 1.20. This includes also the k-correction at redshift
0.18, computed with the galaxy evolutionary code by Bruzual
& Charlot (2003).
Finally, the correction factors 1/(1 − C) are applied to Lcat
to obtain the total integrated magnitude for the B, R and I cat-
alogues, with the magnitude ranges defined in Sect. 2.4. The
detailed numerical values are summarized in Table 3.
6.2. Comparison of mass and light: M/L radial profile
Using the NFW model (best fitting to the shear profile), the
M/L profile is computed by dividing the luminosity profile, es-
timated from the bright galaxies catalogue, by the mass profile.
The background component of this catalogue is estimated by
measuring the minimum of the surface brightness density be-
tween 600′′ and 1200′′ from the cluster center. Fig. 13a dis-
plays this integrated luminosity profile for the R band image.
Note that the LR values were corrected using the correction fac-
tor discussed in the previous section.
Fig. 13b displays the MR(< r)/LR(< r) profile with error
bars estimated from the errors on the mass profile only. M/L
starts from a low value (near 100 ± 10 h70 (M/L) at 400 kpc
from the center) and increases continuously to a flatter profile
beyond ∼ 1 Mpc at a value near 160 ± 40 h70 (M/L). This be-
haviour is independent of the filter considered. It does however
depend slightly on the background subtraction at large radius,
and on the detailed mass modeling in the inner part of the clus-
ter. In particular, as we found a relatively small Einstein radius
compared to the one observed from strong lensing, we might
underestimate the mass in the central part, which would argue
for an even flatter M/L profile towards the center.
Beyond ∼ 1 Mpc the M/L ratio found in Abell 1689 is con-
sistent with being constant with radius. This result is consistent
with the findings of Kneib et al. (2003) in their lensing analy-
sis of the cluster Cl0024+1654, both in the radial distribution
and in the normalization. For comparison, (M/L)R at large radii
in the Coma cluster is found to be 170 ± 50 (M/L) from dy-
namical analysis (Geller et al. 1999; Rines et al. 2001). Similar
profiles for mass and light on 1–5 Mpc scales are expected if
cluster assembly is largely governed by infalling groups and if
no strong mass segregation occurs in the cluster depending on
the nature of the mass.
In their sample of 12 distant clusters (0.17 < z <
0.56) Smail et al. (1997) found a mean value of (M/L)allV =
126+147−77 (M/L) (h = 0.7) in the cluster cores, where the su-
perscript all refers to the entire population of the clusters, not
only elliptical galaxies. Given the color index (V − R) of a
mean Sa galaxy at redshift 0.19, this corresponds to (M/L)allR =
102+119−62 (M/L). Since our bright galaxies catalogue is dom-
inated by elliptical galaxies (Fig.3), we expect to find a lower
luminosity thus their M/L value is consistent with our findings.
7. Discussion and Conclusion
In this paper, we presented our methodology to analyze multi-
color wide-field imaging data to constrain the mass distribu-
tion in clusters of galaxies using weak gravitational lensing.
The main scheme of the data analysis is the following: we use
SE for object detection and photometry and build sev-
eral well-defined catalogues. The “stars” catalogue is used to
determine the PSF locally, the “bright galaxies” catalogue is
considered as dominated by cluster members and the “faint
galaxies” catalogue mostly comprises background galaxies.
The magnitude limits of each catalogue are determined with re-
spect to the observational constraints such as the limiting mag-
nitudes of the available images as well as physical constraints
related to the magnitude distribution in the clusters at a given
redshift. In order to determine the “true” PSF-deconvolved
shape properties of the background (lensed) galaxies we use
I2 developed recently for the purpose of improving the
quality of shear measurements, including a correct treatment
of the measurement errors (Bridle et al. 2001). We then recon-
struct the mass distribution by computing the shear profile and
either fitting it with parametric mass models like the NFW mass
profile or deducing the mass with the non-parametric Aperture
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Fig. 13. Left: luminosity profile for the bright galaxy catalogue, for R band image of Abell 1689, corrected for background contamination.
See Sect. 6.1 for details. Right: MR/LR ratio as a function of radial distance from cluster center, for Abell 1689, R image. The mass profile is
estimated from NFW best fitted parameters. The filled region indicates the errors on the profile.
Mass Densitometry method. Both methods are found to be con-
sistent. We also propose a 2D mass reconstruction making use
of the LE2 software (Marshall et al. 2002) and applying
it to the 3 images taken through the 3 filters. Finally we com-
pute the M/L ratio as a function of radius, again in the 3 pho-
tometric bands. The 3 filters are used independently for most
of the processing steps in order to confirm the significance of
the results (comparison of shear profiles and mass maps). They
give very consistent quantitative results, further demonstrating
the robustness of our method. The images in the three filters
are used jointly to estimate the background galaxies’ redshift
distribution and to give a correct normalization of the mass de-
termination.
We apply this method to the well-known cluster Abell 1689
as a test-case. We find only one significant mass peak in the
mass reconstructions, corresponding to the cluster itself. This
is consistent with preliminary results from a large spectro-
scopic survey of Abell 1689 and its outskirts (Czoske 2004),
which shows that the environment of this cluster is remark-
ably smooth and quiet. We also compare our results to previous
work by Clowe & Schneider (2001) who used an independent
data set and the standard methods from Kaiser et al. (1995) and
Kaiser & Squires (1993) for their galaxy shape measurements
and mass reconstruction. Within the errors both reconstructions
agree very well. The same is true for the M/L determination,
which is consistent with previous findings. Moreover we are
able to build a M/L profile which in the case of Abell 1689
shows a constant global trend at large radius with a possible de-
crease close to the center. This suggests that mass traces light
at least in the outskirts of the cluster. The drop of M/L in the
cluster center may be due to an underestimate of the mass in
the center, possibly because of increased contamination of the
background galaxy catalogue by cluster members which dilute
the lensing signal. The flat M/L profile in the infall region of
the cluster indicates that the association between mass and light
has already been achieved outside the cluster and the effect of
the cluster environment on the mass-to-light ratio of infalling
galaxies and groups is minor. This supports the picture of a hi-
erarchical assembly of clusters.
For the results presented here we did not make use of the
color information available from multi-band imaging to sepa-
rate cluster from background galaxies which makes our results
directly comparable to those of Clowe & Schneider (2001).
However Clowe (2003) presented an updated mass reconstruc-
tion for Abell 1689, this time using colors derived from our
CFH12k images. The color information resulted in an im-
proved removal of cluster galaxies from his background galaxy
catalogue, increasing both r200 and c for his best-fit NFW
model and better agreement of the weak lensing mass profile
with that derived from strong lensing. We will include color
selection of the different galaxy catalogues in a forthcoming
paper aimed at comparing in great detail all the mass estimates
at different scales in Abell 1689: velocity distribution of the
galaxies, X-ray mass maps, strong lensing in the center of the
cluster and weak lensing at larger scales. Provided the dynam-
ics of the cluster is well understood this should give a consis-
tent picture of its mass distribution and components. This is the
main goal of the pan-chromatic survey which is conducted by
our group on intermediate redshift X-ray clusters.
Finally, we will present a global study of our results based
on the application of the present methodology to the whole
cluster catalogue, with a discussion of the statistical properties
of such clusters. A better understanding of the global proper-
ties of the mass distribution in rich clusters of galaxies provides
a clue to the cosmological constraints related to the growth of
structures in the Universe.
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2.27 Proprie´te´s des tirages MCMC issus de McAdam pour l’ajustement d’une
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